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Introduction
La physique des particules doit tre`s certainement son de´veloppement rapide au cours
du XXe sie`cle a` la de´couverte du rayonnement cosmique lors de l’e´tude de la radioactivite´
naturelle au niveau du sol. Ce rayonnement provenant de l’espace et dont l’origine e´tait in-
connue, permit d’importantes de´couvertes comme celle de nouvelles particules, notamment
le pion.
Avec l’arrive´e des acce´le´rateurs, la physique des particules pris son essor et le rayonne-
ment cosmique fut quelque peu mis de coˆte´. Par ailleurs, la communaute´ des physiciens se
rend bien compte que les e´nergies accessibles a` l’aide de leurs acce´le´rateurs de particules
n’explorent qu’une e´troite bande dans le vaste panorama des e´nergies de la nature.
Depuis quelques anne´es le terme astroparticules regroupe un ensemble de domaines
connexes ou` les rayons cosmiques tiennent une place importante. C’est une sorte de retour
aux sources de la physique des particules, ou` le laboratoire est l’Univers.
L’observation de l’Univers s’effectue dans de nombreux domaines de longueurs d’onde.
Les photons n’e´tant pas affecte´s par les champs magne´tiques, permettent de localiser
pre´cise´ment les objets observe´s. En ce qui concerne les particules charge´es, elles doivent
avoir des e´nergies supe´rieures a` 1019 eV (e´nergie macroscopique) afin d’eˆtre peu de´vie´es
(pour des sources lointaines) et nous donner des informations directionnelles sur leurs pro-
venances, mais fallait-il de´ja` pour cela savoir qu’elles existaient a` de telles e´nergies !
Depuis plus de 30 ans, des expe´riences se sont penche´es sur les rayons cosmiques d’ultra-
haute e´nergie, au dela` de 1018 eV (EeV) et en ont de´tecte´s une dizaine au dessus de
100 EeV. Ces e´ve´nements sont difficilement explicables a` la lumie`re de nos connaissances.
L’e´ve´nement le plus e´nerge´tique a e´te´ de´tecte´ a` une e´nergie de 3×1020 eV (50 Joules), ce
qui correspond a` l’e´nergie d’une masse de 1 kg tombant de 5 me`tres ! Il est difficile de
comprendre comment des protons ou des noyaux d’atomes pourraient acque´rir une telle
e´nergie. De plus, leurs interactions avec le rayonnement du fond cosmologique rendent leur
parcours limite´ a` travers l’Univers, et les quelques e´ve´nements de´tecte´s ne correspondent
a` aucune source apparente.
Le myste`re entourant ces e´nergies si fabuleuses reste pratiquement intacte apre`s toutes
ces anne´es. L’Observatoire Pierre Auger est une collaboration internationnale regroupant
plus de 300 physiciens et 50 laboratoires a` travers le monde. C’est le plus grand projet
jamais imagine´ pour la de´tection des rayons cosmiques d’e´nergie extreˆme. Le flux a` 1020 eV
n’est que de une particule par kilome`tre carre´ et par sie`cle ! Il e´tait donc ne´cessaire d’avoir
un tre`s grand de´tecteur afin d’avoir une statistique suffisante ; celle-ci faisant cruellement
de´faut pour l’instant. Nous pouvons imaginer alors pourquoi les 3000 km2 du site en
construction en Argentine sont tre`s attendus.
Dans un premier chapitre, nous ferons le point sur l’e´tat de nos connaissances de ce
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qui reste encore une e´nigme. De la de´couverte des gerbes atmosphe´riques, en passant par
les diffe´rentes expe´riences qui ont tente´ d’e´lucider le myste`re, et dont certaines sont en
de´saccord sur l’e´nergie et le flux de ces rayons cosmiques d’e´nergie extreˆme ; et puis nous
finirons ce premier chapitre par les proble`mes pose´s par la propagation et les sites astro-
physiques susceptibles d’eˆtre des sources.
Le manque de statistique, du fait de la rarete´ des phe´nome`nes a entraˆıne´ une collabo-
ration internationnale a` imaginer un gigantesque de´tecteur. Le chapitre 2 sera consacre´ a`
la description de l’expe´rience de l’Observatoire Pierre Auger et de ses de´tecteurs, dont les
atouts majeurs sont sa superficie et son mode hybride de de´tection.
Dans un troisie`me chapitre, nous aborderons la mode´lisation des phe´nome`nes observe´s :
des premie`res interactions du rayon cosmique dans l’atmosphe`re ou` l’extrapolation des
mode`les des interactions hadroniques sont incertaines, jusqu’au de´veloppement de la cas-
cade e´lectromagne´tique et de la composante pe´ne´trante. Nous verrons aussi les limites de
la simulation de gerbes atmosphe´riques a` ces e´nergies.
Par la suite, dans le chapitre 4, nous pre´senterons une me´thode de reconstruction de
parame`tres physiques du de´veloppement de la gerbe atmosphe´rique, l’aˆge et la taille de
la gerbe par le re´seau de surface avec une nouvelle fonction de distribution late´rale qui
semble bien repre´senter la forme de la de´croissance de la densite´ en fonction de la distance
a` l’axe de la gerbe. Elle donnera e´galement acce`s a` l’e´nergie primaire. Cela permettra
d’avoir des informations comple´mentaires avec l’observation des gerbes par le de´tecteur de
fluorescence (profondeur du maximum).
Enfin, nous terminerons par une analyse des donne´es du re´seau prototype montrant la
bonne qualite´ des donne´es et donnant une ide´e de la reconstruction des e´ve´nements par le
re´seau de surface. Ces donne´es augurent d’une bonne suite pour l’expe´rience et l’attente




Dans cette premie`re partie, je rappellerai brie`vement la de´couverte du rayonnement
cosmique et je de´crirai le spectre diffe´rentiel en e´nergie et ce que nous en avons appris. Je
poursuivrai en pre´sentant les principales expe´riences ayant e´tudie´ les plus hautes e´nergies,
et les principaux re´sultats obtenus re´cemment. Je terminerai par la pre´sentation des prin-
cipales pertes subies par les rayons cosmiques au cours de leur propagation et les sources
astrophysiques potentielles des rayons cosmiques d’e´nergie ultime.
1.1 Premiers soupc¸ons... et premie`re de´couverte
En 1900, Charles Thomson Rees Wilson 1 [1] formula l’hypothe`se de l’existence d’un
rayonnement corpusculaire venant de l’espace. Il avait repris une expe´rience de Coulomb
pour de´montrer qu’une sphe`re charge´e se de´chargeait par conduction atmosphe´rique de
l’e´lectricite´. Cette conduction e´tait explique´e par la pre´sence dans l’atmosphe`re d’un rayon-
nement ionisant, mais l’origine de ce dernier n’e´tait pas claire.
Rutherford montra que le rayonnement provenait de l’exte´rieur de l’instrument, et qu’il
ne pouvait pas provenir de la radioactivite´ naturelle des parois en plac¸ant l’appareil dans
des boˆıtes en plomb d’e´paisseur croissante et en augmentant l’e´paisseur des parois.
Afin de se de´faire de la radioactivite´ naturelle, l’expe´rience fut reproduite par Wulf en
1910 au sommet de la tour Eiffel, et le phe´nome`ne de de´charge fut encore observe´.
C’est seulement en 1912, lorsque Victor Hess [2] emporta une chambre a` ionisation lors
de vols en ballon, qu’on eut les preuves d’une augmentation de l’ionisation de l’atmosphe`re
entre 1000 et 5000 m (Fig.1.1), puis avec Kolho¨rster [3] jusqu’a` 9000 m.
Le terme de “rayons cosmiques” fut introduit par Millikan pour de´signer cette nouvelle
sorte de rayonnement.
C’est en France, que les grandes gerbes de l’air furent de´tecte´es pour la premie`re fois.
Dans les anne´es trente, seuls deux laboratoires travaillaient sur les rayons cosmiques : le
laboratoire Louis Leprince Ringuet a` l’E´cole Polytechnique et celui de Pierre Auger, a`
l’Institut du radium.
A` l’e´poque, Roland Maze avait mis au point un dispositif pour re´aliser les co¨ıncidences
entre compteurs Geiger-Mu¨ller avec une re´solution temporelle de 5 microsecondes. Pierre
Auger et Roland Maze de´tecte`rent ainsi des co¨ıncidences a` un me`tre de distance (les
plus importantes e´taient jusqu’ici une cinquantaine de centime`tres), puis par la suite a`
1. “La cause de productions d’ions dans l’air pourrait re´sider dans un rayonnement e´mis par des sources
situe´es hors de l’atmosphe`re, de nature similaire aux rayons de Ro¨ntgen ou rayons cathodiques, mais doue´
d’un pouvoir de pe´ne´tration conside´rable...“







Fig. 1.1 – Flux de particules ionisantes en fonction de l’altitude.
200 me`tres de distance entre l’Institut de Physique du Globe et leur laboratoire avec un
caˆble entre les deux compteurs afin de tenir compte des temps d’arrive´e du signal.
C’est en Suisse, a` Jungfraujoch, que Pierre Auger [4], Roland Maze et Mme Grivet-Meyer
installe`rent leur dispositif de 300 m de distance et ils de´tecte`rent les premie`res gerbes de
1015 eV (dans le laboratoire) (les grands acce´le´rateurs d’aujourd’hui de´passent depuis peu
1012 eV dans le centre de masse). C’est de l’observation d’une si grande extension, de l’ordre
du km2, que les expressions “grandes gerbes de l’air” ou “gerbes d’Auger” apparurent.
L’e´tude de ces rayons cosmiques se poursuivit. La premie`re expe´rience qui de´tecta une
e´nergie estime´e a` plus de 1020 eV, c’est-a`-dire plus de 100 EeV (16 Joules !) fut Volcano
Ranch, au Nouveau Mexique. D’autres e´ve´nements de plus de 100 EeV ont e´te´ de´tecte´s
depuis.
Dans le meˆme temps, la de´couverte du rayonnement du fond cosmologique (CMB : Cos-
mic Microwave Background) par Penzias et Wilson en 1965 [5] posa de nouvelles questions
en ce qui concerne la propagation de ces rayons cosmiques d’ultra-haute e´nergie.
1.2 Spectre des rayons cosmiques
Le spectre diffe´rentiel d’e´nergie des rayons cosmiques est repre´sente´ sur la figure 1.2.
Les e´chelles balaye´es sont surprenantes ; le flux s’e´tend sur 32 ordres de grandeur, et sur
12 de´cades d’e´nergie. Pour ce qui concerne le flux, c’est comme si l’on passait de la taille
d’un cheveu a` la taille de l’Univers !
De plus, la de´croissance du flux semble bien re´gulie`re en loi de puissance. Mais en y
regardant d’un peu plus pre`s, il y a quelques irre´gularite´s :
ú pour les basses e´nergies, c’est-a`-dire en-dessous du GeV, les particules sont corre´le´es
a` l’activite´ solaire 2, comme par exemple les aurores bore´ales ;
ú la gamme 10 GeV-1015 eV : le spectre suit une loi de puissance E−n d’indice n de
2,7. L’origine suppose´e des rayons cosmiques est galactique.
Le flux e´tant important, la de´tection est directe par des expe´riences embarque´es sur
des ballons ou des satellites ce qui permet d’acce´der a` la nature des particules. La
composition de basse e´nergie est principalement lie´e a` l’histoire du syste`me solaire.
L’autre partie est d’origine galactique provenant des explosions de supernovæ ;
ú vers 3×1015 eV, un premier changement de pente s’effectue ; c’est le genou. L’indice
vaut alors 3.
2. Les modulations solaires sont caracte´rise´es par un minimum et un maximum d’activite´ selon un cycle
de 11 ans entre deux extrema


































Fig. 1.2 – Spectre diffe´rentiel d’e´nergie des rayons cosmiques.
A` partir de ces e´nergies, une contrainte instrumentale apparaˆıt. Le flux de parti-
cules de´croissant fortement avec l’e´nergie, la de´tection des rayons cosmiques ne peut
eˆtre qu’indirecte, via les cascades de particules ge´ne´re´es dans l’atmosphe`re ; pour
compenser cette faiblesse du flux, la surface des de´tecteurs est sans cesse croissante ;
ú un second genou est observe´ vers 1017 eV ; l’indice vaut alors 3,2. Tout comme le
genou, ce changement de re´gime est difficilement explicable.
Apre`s ce genou, l’origine extragalactique est l’hypothe`se la plus fre´quemment admise ;
ú vers 5×1018 eV, c’est la cheville, la pente semble revenir a` 2,7, et le flux a conside´ra-
blement diminue´ par rapport au genou puisque nous n’avons plus qu’une particule
par km2 et par an. Les candidats pour les sources sont les pulsars, les noyaux actifs
de galaxie et les sursauts gamma ;
ú au-dela` de la cheville, vers 5×1019 eV, il semble y avoir une remonte´e du spectre, avec
16 CHAPITRE 1. HISTOIRE D’UNE E´NIGME
un indice de 2,2, mais la faible statistique se traduit par de grandes barres d’erreurs
(Fig.1.3). Des hypothe`ses sont avance´es mais tant que la statistique ne sera pas plus
importante, nous ne pourrons pas conclure.
Le flux a` 1020 eV est de une particule par km2 et par sie`cle ! L’expe´rience de l’Obser-
vatoire Pierre Auger, de part sa grande surface de de´tection, permettra d’augmenter
de fac¸on conside´rable le nombre d’e´ve´nements de plus de 10 EeV (1019 eV) observe´s.
Fig. 1.3 – Haut du spectre des rayons cosmiques multiplie´ par E3 afin de mieux voir les
de´viations a` la loi de puissance. E´ve´nements de´tecte´s par AGASA de plus de 1020 eV.
Les nombres place´s a` coˆte´ de ces points repre´sentent le nombre d’e´ve´nements dans un
intervalle d’e´nergie.
1.3 Expe´riences
Le tableau 1.1 re´capitule les principales expe´riences de rayons cosmiques d’ultra-haute
e´nergie avec leur date de de´but et de fin, le lieu et l’altitude.
Volcano Ranch [6] a e´te´ la premie`re a` de´tecter une e´nergie de plus de 100 EeV,
avant meˆme la de´couverte du CMB. Elle e´tait compose´e de 19 scintillateurs plastiques
de 3,3 m2 pour de´tecter les particules charge´es, espace´s de 884 m. Elle couvrait une sur-
face de 8,1 km2. Les signaux e´taient visualise´s sur un oscilloscope qui mesurait l’amplitude
du signal et le temps d’arrive´e des particules. Il y avait aussi 19 de´tecteurs recouverts
d’une plaque de 10 cm de plomb afin de mesurer la densite´ de muons (d’e´nergie supe´rieure
a` 220 MeV). Elle permit de re´aliser le premier spectre des rayons cosmiques d’e´nergie
supe´rieure a` 1018 eV.
SUGAR [7] est l’acronyme de Sydney University Giant Air-shower Recorder. C’est le
seul grand de´tecteur de surface construit dans l’he´misphe`re sud. Il e´tait compose´ de 54
stations autonomes de´ploye´es sur 60 km2. Chaque station e´tait une paire de scintillateurs
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Tab. 1.1 – Sites expe´rimentaux pour l’e´tude des rayons cosmiques d’ultra-haute e´nergie
(en op. : en ope´ration)
Expe´rience De´but Fin/e´tat Latitude Longitude Altitude Profondeur Pays
(m) (g.cm−2)
Volcano Ranch [6] 1959 1963 35o N 106o W 1770 834 E´tats Unis
SUGAR [7] 1968 1979 30o S 149o E 250 1015 Australie
Haverah Park [8] 1968 1987 53o N 1o W 200 1016 Royaume Uni
Yakutsk [9] 1974 en op. 61o N 129o E 105 1020 Russie
Fly’s Eye [10] 1981 1992 40o N 113o W 869 E´tats Unis
AGASA [11] 1990 en op. 35o N 138o E 900 920 Japon
de 6 m2 de surface enterre´e a` 1,70 me`tres sous terre. Les donne´es e´taient stocke´es sur des
bandes audio et collecte´es une fois par semaine. La distance entre deux de´tecteurs e´tait
environ un mile (1,61 km). Meˆme pour les e´ve´nements les plus e´nerge´tiques, il n’y avait
en moyenne que 4,7 de´tecteurs touche´s. Ce petit nombre de de´tecteurs touche´s fut un vrai
proble`me pendant toute la dure´e de vie de l’expe´rience (11 ans) pour la reconstruction des
e´ve´nements. Son catalogue est utilise´ principalement pour l’e´tude des directions d’arrive´e
plutoˆt que pour la pre´cision sur l’e´nergie.
Haverah Park [8], re´seau de de´tecteurs Cˇerenkov a` eau (2,25 m2×1,2 m) de´ploye´s
sur une surface de 12 km2 en forme d’e´toiles aux environs de Leeds en Angleterre. L’uti-
lisation des cuves remplies d’eau e´tait justifie´e par une meilleure efficacite´ aux photons
que les scintillateurs. Ainsi les photons de basse e´nergie (10 MeV) sont totalement ab-
sorbe´s, de meˆme que les e´lectrons, tandis que les muons de plus de 250 MeV traversent
comple`tement la cuve. Par conse´quent, le flux d’e´nergie du disque de la gerbe 3 est mieux
mesure´. Des scintillateurs arrive`rent tardivement dans l’expe´rience pour permettre une
calibration croise´e entre les deux types de de´tecteurs (scintillateurs et cuves Cˇerenkov).
Yakutsk [9], base´ en Sibe´rie, est de loin le plus complexe des de´tecteurs de surface.
Ce re´seau commenc¸a a` acque´rir des donne´es en 1970. Il se de´veloppa jusqu’a` couvrir une
surface de 18 km2 en 1974. Tre`s diversifie´ au niveau de ses de´tecteurs puisqu’il est compose´
de 19 scintillateurs de 0,25 m2, plus 43 scintillateurs de 2 m2 espace´s de 500 me`tres sur
une grille couvrant 10 km2. 17 de´tecteurs supple´mentaires furent ajoute´s mais espace´s de
1 km. A` l’inte´rieur d’un disque de rayon 1 km e´taient place´s les de´tecteurs de muons,
de seuil 0,5 GeV. Une particularite´ importante est l’utilisation de photomultiplicateurs
avec diffe´rentes surfaces collectrices pour mesurer la lumie`re Cˇerenkov de l’air, utilisant
l’atmosphe`re comme calorime`tre afin d’obtenir une calibration de l’e´nergie de la particule
primaire (sans doute le premier pas vers une de´tection hybride).
Fly’s Eye [10] est situe´ dans le de´sert de l’Utah, dura de 1981 a` 1992. C’est une autre
technique de de´tection qui a e´te´ utilise´e. Dans l’expe´rience pre´ce´dente, la lumie`re Cˇerenkov
produite par le passage des particules charge´es dans l’atmosphe`re e´tait mesure´e. Cette fois-
3. Le disque de la gerbe repre´sente la surface au sol pour laquelle le de´tecteur de´clenche l’enregistrement
de l’e´ve´nement.
18 CHAPITRE 1. HISTOIRE D’UNE E´NIGME
ci, c’est la lumie`re de fluorescence, e´mise de manie`re isotrope, re´colte´e par des te´lescopes.
Celle-ci est collecte´e par des mirroirs qui la focalisent sur des photomultiplicateurs. Cette
lumie`re est visible jusqu’a` plus d’une trentaine de kilome`tres mais cela de´pend beaucoup
du site d’observation. Un deuxie`me te´lescope (depuis 1994, le nom de l’expe´rience est
HiRes (High Resolution)) s’est ajoute´ en 1997 permettant la de´tection en mode ste´re´o (vu
par les deux te´lescopes a` la fois). Fly’s Eye a de´tecte´ l’e´ve´nement de plus grande e´nergie
avec 3,2×1020 eV en 1991 !
Fig. 1.4 – E´ve´nement de plus grande e´nergie a` AGASA estime´ a` 2 × 1020 eV. La fi-
gure repre´sente les de´tecteurs touche´s lors de cet e´ve´nement (abscisse et ordonne´e des
de´tecteurs). Ces derniers sont repre´sente´s par des cercles proportionnels a` la densite´ de
signal de´tecte´, et les nombres a` coˆte´ sont les valeurs de ces signaux.
AGASA (Akeno Giant Air Shower Array) [11] est l’expe´rience couvrant la plus grande
superficie, 100 km2. Elle est situe´e au Japon et est encore en fonctionnement. Elle est
compose´e de 111 scintillateurs de 2,2 m2 espace´s de 1 km. S’ajoute`rent 27 de´tecteurs de
muons de taille varie´e parmi les 111 sites. Il y a un sous re´seau dense de 1 km2 avec des
distances entre de´tecteurs variant de 3 m a` 120 m. Cela a permis de de´terminer le spectre
d’e´nergie des muons a` partir de gerbes horizontales. Elle de´tient le record du monde du
nombre d’e´ve´nements de´tecte´s. La figure 1.4 montre l’e´ve´nement de plus grande e´nergie
de´tecte´ par cette expe´rience a` 2×1020 eV.
Le tableau 1.2 re´sume les principales proprie´te´s de ces expe´riences [12]. L’Observatoire
Pierre Auger avec une me´thode de de´tection hybride et une tre`s grande surface de de´tection
be´ne´ficie de l’expe´rience de ces trente dernie`res anne´es. D’autres projets sont a` l’e´tude ou
en construction. Citons Te´lescope Array, re´seau de 8 te´lescopes de fluorescence. C’est un
projet en collaboration entre le Japon, les E´tats-Unis et l’Australie qui devrait eˆtre la pro-
chaine e´tape de l’expe´rience HiRes. Des projets spatiaux sont aussi pre´vus tels que EUSO,
Airwatch/Owl, utilisant des te´lescopes a` fluorescence et Cˇerenkov a` air pour observer le
de´veloppement des gerbes atmosphe´riques depuis l’espace, ayant comme avantage une plus
grande surface de de´tection.
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Tab. 1.2 – Caracte´ristiques des principales expe´riences ayant e´tudie´es les RCUHE.
Expe´rience Types de Taille Nombre de Surface
de´tecteurs m2 de´tecteurs couverte (km2)
Volcano Ranch scintillateur 3,3 19 8
de´tecteur de muons > 220 MeV 3,3 19
SUGAR de´tecteur de muons > 0,75 GeV 2 x 6 54 60
Haverah Park Cˇerenkov a` eau 34 4 12
Cˇerenkov a` eau 2,25-54 28
Cˇerenkov a` eau 1 30 0.3
Yakutsk scintillateur 2-4 58 18
de´tecteur de muons > 1 GeV 20 5 10
de´tecteur de muons > 0,5 GeV 192 1
photomultiplicateur (1-3)×5′′ 45
Cˇerenkov a` air
AGASA scintillateur 2,2 111 100
de´tecteur de muons > 0,5 GeV 2,4 - 10 29 50
scintillateur 1 159 1
de´tecteur de muons > 1 GeV 25 9 1
1.4 Distribution sur le ciel
La recherche d’anisotropies dans les directions d’arrive´e a e´te´ faite dans la plupart des
expe´riences (sinon toutes), mais la distribution de ces directions semble plutoˆt isotrope,
du moins sur un grand intervalle d’e´nergie. Ce type d’analyse consiste a` de´terminer s’il y
a une direction de l’espace privile´gie´e de l’arrive´e des rayons cosmiques pour rechercher
des sources.
Une analyse des e´ve´nements d’AGASA semble montrer une anisotropie d’amplitude 4 %
autour de 1018 eV comme le montre la figure 1.5. Cette e´tude a porte´ sur plus de 200 000
e´ve´nements d’e´nergie supe´rieure a` 1017 eV [13]. Cette anisotropie montre un exce´dent a`
4,5 σ dans la direction du centre galactique tandis qu’un de´ficit est trouve´ dans la direction
oppose´e a` 3,9 σ avec les e´ve´nements entre 8× 1017 et 2× 1018 eV (43 000 e´ve´nements).
Cependant, les expe´riences Yakutsk et Haverah Park ne peuvent ve´rifier ce re´sultat.
Seule, SUGAR, qui a observe´ le centre galactique, pourrait confirmer mais n’a pas re-
marque´ d’exce`s dans cette direction. Des explications ont e´te´ avance´es. Par exemple, des
neutrons de 1018 eV ont un facteur de Lorentz de 109, une longueur de de´sinte´gration
d’environ 10 kpc et ils sont pas de´vie´s par les champs magne´tiques. Il est donc important
d’e´tudier le plan galactique pour ve´rifier cette hypothe`se et de confirmer ou d’infirmer les
observations d’AGASA.
Pour les e´ve´nements d’e´nergie extreˆme, d’autres e´tudes se sont porte´es sur la possibilite´
de pointer vers la source, en supposant que les rayons cosmiques ne sont pas (ou tre`s peu)
de´vie´s de leur trajectoire depuis la source les ayant produit, e´tant donne´ nos connaissances
du champ magne´tique extragalactique.
Ces e´tudes ont tente´ de trouver une corre´lation entre les directions d’arrive´e des
e´ve´nements, c’est-a`-dire, la possibilite´ d’avoir des multiplets de rayons de cosmiques pro-
venant d’une re´gion angulaire limite´e. La figure 1.6 montre les e´ve´nements au-dessus de
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Fig. 1.5 – E´tude de l’anisotropie des e´ve´nements d’AGASA entre 8× 1017 et 2× 1018 eV.





Fig. 1.6 – Ciel vu par AGASA ; ce sont les directions d’arrive´es constate´es par AGASA
pour les e´ve´nements au-dessus de 4× 1019 eV. Les petits cercles repre´sentent les e´nergies
entre 4 et 10×1019 eV, et les carre´s les e´nergies supe´rieures a` 1020 eV. Les grands cercles
entourent les doublets et triplets.
4× 1019 eV de´tecte´s avec des angles ze´nithaux infe´rieurs a` 45 degre´s. On peut voir l’exis-
tence de doublets et de triplets. Y-a-t-il une source de rayons cosmiques dans ces direc-
tions? Nous ne connaissons pas d’objets pouvant en eˆtre a` l’origine dans ces directions et
a` moins de 100 Mpc de nous.
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1.5 Composition
De´terminer la composition du rayonnement cosmique est sans doute la question la
plus ardue. Avant le genou, il semble que les particules le´ge`res dominent largement. En
ce qui concerne les hautes e´nergies, la situation est encore tre`s confuse mais a` l’issue de
la Confe´rence Internationale de Rayons Cosmiques (ICRC) a` Hambourg en aouˆt 2001,
il semble y avoir quelques e´le´ments de re´ponse. Les re´sultats de l’expe´rience KASCADE
(Allemagne) qui e´tudie les rayons cosmiques aux e´nergies du genou semble montrer un
alle`gement de la composition apre`s le second genou (Fig.1.7), vers 5× 1016 eV et d’autre
part que le genou re´sulte “des genous” des diffe´rentes composantes (Fig.1.8). Cependant,
a` l’issue de la confe´rence ICRC 2003 a` Tsukuba, cette dernie`re hypothe`se n’est toujours
pas ve´rifie´e par les programmes de simulation.
Fig. 1.7 – Re´sultats de pre´sente´s par l’expe´rience KASCADE a` l’ICRC en 2001, super-
pose´s a` ceux d’autres expe´riences e´tudiant le rayonnement cosmique au niveau du genou
et au-dessus. Logarithme de la masse en fonction de l’e´nergie montrant l’alle`gement de la
compostion apre`s le second genou.
Mais a` plus haute e´nergie, la situation se complique. Comme aucun processus as-
trophysique connu d’acce´le´ration de particules n’est actuellement en mesure d’expliquer
de manie`re satisfaisante de telles e´nergies, des sce´narii faisant appel a` des the´ories plus
exotiques sont alors envisage´s, par exemple la de´sinte´gration de particules supermassives
favorisant des photons comme primaires pour les e´nergies ultimes.
La faible quantite´ de donne´es est encore un des facteurs limitant notre capacite´ a`
conclure.
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Fig. 1.8 – Re´sultats de KASCADE pre´sente´s a` l’ICRC en 2001. Le genou observe´ serait
comme une superposition des diffe´rentes composantes dont la baisse de flux n’apparaˆıt pas
a` la meˆme e´nergie du fait de la charge, c’est-a`-dire pas le meˆme rayon de Larmor.
1.6 En route pour la Terre !
Apre`s la de´couverte du fond diffus cosmologique, photons reliques du Big-Bang, des
calculs effectue´s par Greisen [14], Zatsepin et Kuzmin [15] ont montre´ que cette radiation
rendait opaque l’Univers pour les protons d’assez grande e´nergie.
A` des e´nergies au-dessus de quelques 1019 eV, les photons thermiques sont vus fortement
de´cale´s vers le bleu par les protons dans leur re´fe´rentiel au repos. L’e´nergie des photons
reliques est suffisante pour exciter une re´sonance ∆, de´gradant alors l’e´nergie du proton
par la production de pions, et produisant une source de photons et neutrinos de haute
e´nergie.
Les implications de ces processus ont e´te´ revues a` maintes reprises sous diffe´rentes formes
[16-28] et le concept de sphe`re GZK est apparu. On peut l’interpre´ter comme le rayon de
la sphe`re dans laquelle une source doit se trouver pour que des protons de 1020 eV arrivent
sur Terre. Dans ce qui suit nous parlerons principalement de l’interaction proton-photon.
Il y a 3 sources principales de perte d’e´nergie pour les protons d’ultra-haute e´nergie :
ú le de´calage vers le rouge duˆ a` l’expansion de l’Univers ;
ú la production de paires e´lectrons-positrons ;
ú la photoproduction de pions.
pγ → ∆+ → p pi0 → pγγ
→ n pi+ → n νµ ν¯µ νe e+
→ p e−e+
Chacun de ces processus domine successivement avec l’augmentation de l’e´nergie du
proton.
En premier lieu, la fraction de perte adiabatique d’e´nergie au moment pre´sent due a`
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ou` H0 ' 100 h km.s−1 Mpc−1 est la constante de Hubble avec h ' 0,71 est le taux
d’expansion de Hubble normalise´ [16] ; elle domine entre 1017 et 3×1018 eV.
Les processus de cre´ation de paires et de photoproduction de pions sont importants
uniquement pour leur interaction avec le fond de radiation de corps noir a` 2,7 K. Leur













dwrσj(wr)Kj ln(1− e−wr/2ΓkT ) (1.2)
ou` k et ~ sont les constantes de Boltzmann et de Planck, w0j est le seuil d’e´nergie pour la
jie`me re´action dans le re´fe´rentiel au repos du proton. Kj est l’ine´lasticite´ de la re´action et
T est la tempe´rature.
Berezinsky et Grigor’eva ont e´tudie´ [18] plus en de´tail le processus de cre´ation de
paires pour des e´nergies comprises entre 1018 et 1019 eV car a` plus haute e´nergie le temps
caracte´ristique de perte d’e´nergie est de l’ordre de 5 milliards d’anne´es, et donc la contri-
bution a` la perte d’e´nergie du proton devient ne´gligeable compare´e a` celle de la re´action
de photoproduction de pions. Aussi, la longueur d’atte´nuation a` 1020 eV est de 2 Gpc
(Fig.1.9) dans le cas de la production de paires, elle est d’environ 100 Mpc pour la pro-
duction de pions.
Fig. 1.9 – Longueur d’interaction pour les nucle´ons en pointille´s ; la longueur d’atte´nuation
en trait continu dans le cas de la photoproduction de pions ; et en trait fin dans le cas de
la production de paires [19].
Le fond diffus de photons a un pic d’e´nergie a` 10−3 eV avec une densite´ d’environ
400 photons par cm3. Dans le re´fe´rentiel au repos du nucle´on les photons du CMB sont
vus avec une e´nergie beaucoup plus importante (160 MeV). La figure 1.10 montre la section
efficace de photoproduction de pions. La re´sonance est lie´e a` la production d’un pion unique
tandis que la queue a` haute e´nergie est domine´e par la production multiple de pions.
Le seuil d’e´nergie pour la production de paires d’e´lectrons-positrons est environ 5×1017
eV et de 7×1019 eV pour la production de pions. Un calcul de cine´matique relativiste dans
le cas d’un proton primaire permet d’avoir une ide´e de ce seuil. C’est un calcul simplifie´
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car il faut prendre en compte la distribution en e´nergie des photons du fond cosmologique.
Fig. 1.10 – Section efficace de production de pions dans la collision entre proton et un
photon en fonction de l’e´nergie du photon dans le re´fe´rentiel au repos du nucle´on.
(Eseuil +ECMB)





Eseuil ' 7× 1019 eV.
L’ine´lasticite´ de la re´action peut eˆtre calcule´e (cf. Annexe B). Elle est entre 20 et 30 %
pour la production de pions selon le type de re´sonnance ∆.
Nous devrions observer une coupure du flux des rayons cosmiques arrivant sur Terre.
La figure 1.11 illustre cette situation. Elle repre´sente la simulation de la propagation d’un
proton a` diffe´rentes e´nergies a` la source dans le fond cosmologique de photons [20]. On
constate que quelle que soit l’e´nergie de de´part comprise entre 1020 eV et 1022 eV, au
bout de quelques dizaines de Mpc, elle passe en-dessous de 100 EeV. Ce qui signifie que
si l’on de´tecte des e´ve´nements a` plus de 1020 eV, la (ou les) source(s) les ayant produits
est (sont) proche(s), c’est-a`-dire a` moins de 100 Mpc. On pourrait de´finir cette dernie`re
valeur comme e´tant le rayon GZK mais il faut prendre en compte la de´flection magne´tique.
Pour obtenir des estimations quantitatives, on de´finit R50 comme e´tant la distance de la
source au bout de laquelle 1/e de tous les protons injecte´s ont conserve´ plus de 50% de
leur e´nergie.
Dans le cas des noyaux, les processus pouvant eˆtre responsables de la perte d’e´nergie
sont l’effet Compton, la production de paires dans le champ du noyau, la photode´sinte´gra-
tion et la photoproduction de hadrons.
Pour les interactions Compton, meˆme s’il n’y a pas de seuil en e´nergie, la perte est
ne´gligeable pour le noyau.
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Fig. 1.11 – E´nergie du proton en fonction de la distance parcourue dans le CMB. La figure
repre´sente la simulation de la propagation de proton dans le fond cosmologique de photons
pour diffe´rentes e´nergies a` la source. Apre`s un peu plus de 100 Mpc, quelque soit l’e´nergie
initiale du proton, son e´nergie passe en dessous de 1020 eV ; cela nous indique alors que
les sources doivent eˆtre proches.
La perte par cre´ation de paires est Z2/A plus grande que pour le proton de meˆme
facteur de Lorentz, tandis que les pertes par photoproduction de pions sont sensiblement
les meˆmes (la section efficace est proportionnelle a` A et l’inelasticite´ a` 1/A [21]).
La perte principale d’e´nergie est due a` la photodissociation par interaction avec le fond
infrarouge (IR) ou le CMB. La situation est moins claire du fait de notre moins bonne
connaissance du fond infrarouge (IR). Les e´tudes au TeV de Mrk 421 et 501 semblent
montrer qu’il est moins abondant que celui suppose´. Cela a pour conse´quence d’augmenter
le libre parcours moyen des noyaux lourds avec un facteur de Lorentz infe´rieur a` 5×109 pour
lequel les photons du CMB sont en-dessous du pic de la re´sonance de photode´sinte´gration.
A` cause de la fragmentation du noyau et de la perte par cre´ation de paires, les e´nergies
des fragments sont typiquement infe´rieures a` 2 × 1020 eV apre`s 10 Mpc et infe´rieures a`
1020 eV apre`s 100 Mpc. Cette distance est de´ja` nettement supe´rieure a` celle d’un proton.
Cependant, il semblerait que la perte d’e´nergie par interaction avec le fond IR est seulement
efficace en-dessous de 5 × 1019 eV tandis que la perte d’e´nergie due au CMB est plus
importante pour les e´nergies supe´rieures a` 2× 1020 eV [22, 23].
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1.7 Sources des Rayons Cosmiques d’Ultra-Haute E´nergie
Une premie`re question vient a` l’esprit : d’ou` viennent ces rayons cosmiques d’ultra-
haute e´nergie? Quel phe´nome`ne physique leur donne cette e´nergie extraordinaire?
Nous pouvons recourir a` deux types de sce´narios pour re´pondre a` ces questions :
ú un sce´nario Bottom-Up : il s’agit d’acce´le´rer les particules ; pour cela il faut des sites
acce´le´rateurs ; quels sont-ils?
ú un sce´nario Top-Down : c’est la de´sinte´gration de particules de masse extreˆme, de
l’ordre de l’e´nergie de grande unification 1015 GeV. Les RCUHE e´tant les produits
de ces de´sinte´grations. Pour expliquer ces particules supermassives, il faut introduire
de la physique au-dela` du Mode`le Standard (MS).
Commenc¸ons par ce qui semble le plus naturel, l’acce´le´ration. Pour cela, que nous faut-il?
En premier lieu, il faut des particules charge´es. Comment les acce´le´rer? La manie`re la plus
simple est de prendre un champ e´lectrique et d’y plonger la particule. Seulement, il est
difficile de trouver des objets astrophysiques ou` l’on atteindrait une diffe´rence de potentiels
de plus de 1018 volts ! Le seul objet connu aujourd’hui est le pulsar, et cela n’explique pas
les plus hautes e´nergies.
Par contre le champ magne´tique existe partout dans l’Univers. Il existe dans le milieu
interstellaire et intergalactique. Si l’on conside`re un processus qui acce´le`re progressivement
(de manie`re stochastique) une particule dans un milieu donne´, on peut trouver une limite
a` l’e´nergie que peut acque´rir celle-ci tant qu’elle est confine´e dans le milieu acce´le´rateur.
Il s’agit donc de comparer le rayon de giration (ou rayon de Larmor) avec la taille du
milieu (longueur de cohe´rence du champ magne´tique). Il vient une relation simple pour
une particule de charge Ze, d’un milieu de longueur caracte´ristique L et l’e´nergie maximale
Emax qui permet a` la particule de s’e´chapper [24] :






Le diagramme d’Hillas (Fig.1.12) [24] montre les champs magne´tiques en fonction de
la taille des sites astrophysiques connus pour l’acce´le´ration des particules.
Avant de pre´senter les objets astrophysiques connus pouvant eˆtre des candidats des
RCUHE, penchons nous en premier lieu sur le me´canisme d’acce´le´ration.
1.7.1 Me´canismes d’acce´le´ration
Les travaux d’Enrico Fermi [25, 26] donne`rent des de´buts d’explication en 1949, qui
restent couramment accepte´es encore aujourd’hui. La plupart des calculs peuvent eˆtre
trouve´s dans [27, 28, 29, 30]
Acce´le´ration de Fermi du deuxie`me ordre
Le milieu interstellaire est baigne´ de nuages magne´tise´s (matie`re ionise´e), pouvant jouer
le roˆle de miroirs magne´tiques. Le principe d’acce´le´ration de particules par de tels nuages
est d’utiliser ces derniers comme des “raquettes”. En effet, une balle de tennis arrivant sur
un mur a` la vitesse v, repart avec la meˆme vitesse v (en ne´gligeant tout phe´nome`ne d’ab-
sorption) ; pour acce´le´rer la balle, il suffit de mettre en mouvement la raquette ; ainsi si la
raquette va dans le sens oppose´ a` la balle, celle-ci est acce´le´re´e, si c’est dans le meˆme sens,
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Fig. 1.12 – Diagramme d’Hillas. Intensite´ des champs magne´tiques en fonction de la
taille des objets astrophysiques connus, susceptibles d’eˆtre des sites acce´le´rateurs pour les
particules charge´es. Seules les sources au-dessus des diffe´rentes lignes peuvent acce´le´rer les
particules indique´es.
elle est ralentie. C’est exactement le meˆme phe´nome`ne qui se produit pour la particule et
le nuage magne´tique. Lors d’une collision frontale entre la particule et le nuage, il y aura
un gain d’e´nergie, si c’est un choc arrie`re il y aura une perte. Le bilan est positif (on a plus
de chocs frontaux que de chocs arrie`res ! mais cela se comprend si on s’imagine sur une
route a` double sens, on croisera plus de voitures qu’on en doublera). Il y a acce´le´ration
par changement de re´fe´rentiel (il y a diffusion sans collision et diffusion e´lastique).
Conside´rons une particule entrant dans le nuage (Fig.1.13) avec une e´nergie E1 et une
impulsion ~p1 faisant un angle θ1 avec la direction de de´placement du nuage. Apre`s dif-
fusion dans le nuage, elle sort avec une e´nergie E2, une impulsion ~p2 et un angle θ2. La
variation d’e´nergie se calcule en appliquant la transformation de Lorentz entre le repe`re
du laboratoire (milieu initial de la particule) et celui du nuage (prime´).
E
′
1 = γE1(1− β cos θ1)
ou` β = Vc . et γ = 1 /
√
1− β2. V est la vitesse du nuage.
Dans le repe`re du laboratoire :
E2 = γE
′
2(1 + β cos θ
′
2)
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Fig. 1.13 – Acce´le´ration de Fermi du deuxie`me ordre.









(1− β cos θ1)(1 + β cos θ′2)
1− β2 − 1
La direction de sortie des particules est rendue ale´atoire par les nombreuses diffusions a`
l’inte´rieur du nuage ce qui nous conduit a` :
< cos θ
′
2 > = 0
La valeur moyenne de cos θ1 de´pend du taux de collision des particules avec le nuage a`
diffe´rents angles. Celui-ci de´pend de la vitesse relative entre la particule et le nuage, c’est-
a`-dire (v − V cos θ1) (ici v = c ).
La probabilite´ par unite´ d’angle solide d’avoir une collision a` un angle θ1 :
dP
dΩ1
∝ (1− β cos θ1)
et on obtient :




















Ce gain est positif et du deuxie`me ordre en β, et comme β  1, ce gain est tre`s petit.
Remarquons qu’il n’est pas nul parce qu’il n’y a pas isotropie des angles d’entre´e dans le
nuage (remarque a` propos des collisions frontale et arrie`re).








Le nombre k de collisions de´pend du libre parcours moyen L entre deux collisions. A`
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Apre`s avoir trouve´ un processus qui acce´le`re les rayons cosmiques, voyons a` quel type de
spectre cela nous conduit.
L’e´volution au cours du temps d’un nombreN de particules se propageant dans l’espace






[b(E)N(E)] = Q(E)− N
τe´chap
+D52 N
ú b(E) : pertes ou gains d’e´nergie ;
ú Q(E) : taux d’injection (source) ;
ú τe´chap traduit l’e´chappement des particules ;
ú le dernier terme est un terme de diffusion depuis la source les ayant produit.
En conside´rant une solution stationnaire (on supprime les termes de source, de diffusion
et la variation de N au cours du temps), on obtient l’e´quation :
∂
∂E














On obtient bien une loi de puissance, comme le spectre des rayons cosmiques. Cependant,
le proble`me re´side dans le taux d’acce´le´ration beaucoup trop faible, et il faudrait une
corre´lation entre τacc et τe´chap pour expliquer les indices autour de 2,7 observe´s a` travers
tout le spectre.
D’autre part, on peut se demander quel est le temps caracte´ristique d’acce´le´ration τacc :










Voici un ordre de grandeur : pour L = 1 pc et β = 10−4, on obtient un τacc > 109 anne´es !
Ce n’est pas assez efficace.
Acce´le´ration de Fermi du premier ordre
L’ide´e d’origine de la the´orie de Fermi a e´te´ modifie´e le´ge`rement afin de rendre l’acce´le´ra-
tion plus efficace. C’est l’acce´le´ration diffusive par onde de choc. L’ide´e initiale vient prin-
cipalement de l’hypothe`se que les rayons cosmiques sont acce´le´re´s par les supernovæ. Lors
d’une supernova, plusieurs masses solaires de matie`re sont e´jecte´es a` des vitesses de plu-
sieurs dizaines de milliers de kilome`tres par seconde (beaucoup plus rapide que la vitesse
du son dans le milieu interstellaire qui est de l’ordre de 10 km/s). Une forte onde de choc se
propage alors dans le milieu interstellaire. Les candidats pour ce type d’acce´le´ration sont
les restes de supernovæ(SNR SuperNovae Remnants) [27, 28, 29] et les sursauts gammas.
Conside´rons une onde de vitesse Vchoc qui choque un milieu qui se propage a` la vitesse VP
(Fig.1.14). On de´finit le rapport de compression r = VchocVP . A` chaque traverse´e du choc, la
particule voit un mur magne´tique venant vers elle a` la vitesse Vchoc − VP = (1− 1r )Vchoc.
Pour une particule qui passe d’amont en aval puis inversement, on peut reprendre les
formules pre´ce´dentes pour calculer ∆EE ; cette fois-ci l’angle d’entre´e et de sortie sont les
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Fig. 1.14 – Acce´le´ration de Fermi du 1er ordre.
meˆmes (les angles sont isotropise´s dans chacun des milieux) et l’angle moyen est la valeur
moyenne de cos θ. Si la particule passe d’amont en aval (θ varie entre -pi/2 et pi/2) :
< cos θ1 >= −2/3





















Le gain est maintenant au premier ordre en V/c. Pour connaˆıtre le spectre, nous avons
besoin de trouver la probabilite´ qu’une particule se de´plac¸ant a` la vitesse c traverse n fois
le choc. Il existe aussi un seuil d’e´nergie pour lequel la particule peut s’e´chapper du site.







Et la probabilite´ de retraverser le choc est 1 - Pe´chap. Apre`s n cycles, on a une e´nergie :




et un nombre de particules :
N = N0(1− Pe´chap)n
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avec γ = 5/3 pour un gaz monoatomique totalement ionise´.
Ce qui nous donne x=2, ce qui est compatible pour un spectre d’injection.
Que vaut le taux d’acce´le´ration?
Si on appelle dc, la distance de confinement des particules note´e κ/V (ou` V repre´sente la
vitesse du milieu), et l’on note le temps passe´ soit en amont 4κ/cV1 , soit en aval 4 κ/cV2
(avec κ = rgV/3 ' Eβ2/3ZB, limite de Bohm), on peut calculer le temps d’acce´le´ration :







Voici un ordre de grandeur :
un proton a` 109 GeV, κ ' 1022 cm2.s−1, tcycle '104 secondes. Ce qui donne un taux
d’acce´le´ration de l’ordre de 1 mois.
Ce taux d’acce´le´ration est beaucoup plus court que celui du me´canisme du deuxie`me
ordre, et plus re´aliste pour l’acce´le´ration des RCUHE.
Confinement et e´chappement
Nous venons de voir comment un me´canisme de type Fermi pouvait acce´le´rer les rayons
cosmiques, donnant ainsi un spectre en loi de puissance. Mais alors comment interpre´ter
les changements de pente du spectre.
Dans le cas d’une source galactique (Fig.1.15a), les particules ayant acquises assez
d’e´nergie vont s’e´chapper, et par conse´quent le flux va diminuer a` partir de cette e´nergie
d’e´chappement. Dans le cas ou` la source est extragalactique (figure b), nous allons de´tecter
alors uniquement les particules qui ont pu s’e´chapper du site. La figure 1.15a pourrait
donner une explication du changement au genou et la figure 1.15b pour la cheville. Pour
cette dernie`re, le spectre de´tecte´ est en partie au dessus du spectre d’injection puisque
c’est la composante galactique dont le flux domine.
Une autre hypothe`se pour le genou est un changement de re´gime dans l’acce´le´ration ou
dans la propagation. Dans le cas de la cheville, il semble que l’apparition d’une nouvelle
composante soit plus probable qu’un changement de re´gime d’acce´le´ration.
Maintenant que nous avons un aperc¸u des me´canismes d’acce´le´ration, voyons dans
quels objets ou phe´nome`nes astrophysiques les RCUHE peuvent eˆtre acce´le´rer.











Energie de Energie de
coupure coupure
(a) (b)
Fig. 1.15 – a) repre´sente le cas ou` les sources sont galactiques et les particules de haute
e´nergie s’e´chappent. b) Les sources sont extragalactiques et seules les particules de plus
haute e´nergie peuvent s’e´chapper.
1.7.2 Sites acce´le´rateurs
De meˆme que la propagation et les pertes d’e´nergies, les articles concernant les sites
possibles d’acce´le´ration sont extreˆmement nombreux.
Nous avons choisi de nous attarder plus spe´cifiquement sur les pulsars comme source
galactique, les Noyaux Actifs de Galaxie (AGN) et les sursauts γ (GRB) comme sources
extragalactiques.
Pulsars
Un pulsar est une e´toile a` neutrons en rotation rapide, re´sultant de l’effondrement
d’une e´toile de quelques masses solaires ayant consomme´ tout son carburant nucle´aire.
La rotation rapide de l’e´toile a` neutrons provient du fait que lors de l’effondrement de
l’e´toile, l’essentiel du moment cine´tique est conserve´ et que la masse est concentre´e dans
une sphe`re de rayon de quelques dizaines de kilome`tres alors qu’elle l’e´tait dans une sphe`re
de rayon de l’ordre du million de kilome`tres.
Lors de l’effondrement, le champ magne´tique de l’e´toile est en quelque sorte gele´, le
flux magne´tique est conserve´ et les lignes de champ sont contracte´es en meˆme temps que la
matie`re ; le champ magne´tique augmente de la meˆme manie`re que la vitesse de rotation et
peut atteindre des valeurs de 1013 G. Ainsi, les pulsars sont le sie`ge de champs magne´tiques
intenses permettant l’acce´le´ration de particules charge´es.
Le champ du pulsar est mode´lise´ par un champ dipolaire dont l’axe fait a` priori un
angle quelconque avec l’axe de rotation (Fig.1.16).
L’e´toile a` neutrons est le sie`ge d’un champ e´lectrique induit :
~E = −~v ∧ ~B = −(~Ω ∧ ~r) ∧ ~B (1.4)
Cette dernie`re hypothe`se est suppose´e e´galement ve´rifie´e dans la magne´tosphe`re [31].
Du fait de la corotation de cette magne´tosphe`re, une densite´ locale de charges ρ peut
exister (extraite de l’e´toile).
Le cylindre de lumie`re est le cylindre ou` la matie`re en corotation avec le pulsar aurait
une vitesse line´aire e´gale a` la vitesse de la lumie`re. Au-dela` de ce cylindre, la magne´tosphe`re
ne peut plus eˆtre en corotation avec le pulsar et les lignes de champ qui croisent ce cylindre
sont donc ouvertes. Dans un plasma fortement magne´tise´, les charges soumises a` la force




Limites du cylindre de lumière 
Fig. 1.16 – Sche´ma de la magne´tosphe`re d’un pulsar. A` l’inte´rieur du cylindre de lumie`re,
les lignes du champ dipolaire (du dipole ~µ) tournent avec le pulsar a` la vitesse ~Ω. Les lignes
de champ traversant le cylindre de lumie`re RL ne se referment pas, et permettent a` des
particules charge´es d’eˆtre acce´le´re´es et e´jecte´es de la magne´tosphe`re du pulsar. Le cylindre
de lumie`re a pour rayon la distance a` laquelle la matie`re en rotation a` une vitesse e´gale a`
la vitesse de la lumie`re.
de Lorentz sont astreintes a` se de´placer le long des lignes de champ, en spiralant autour
de ces dernie`res. La rotation rapide entraˆıne par effet centrifuge les charges pre´sentes dans
la magne´tosphe`re ce qui se traduit par un courant paralle`le aux lignes de champ.
Blasi et al. [32] ont sugge´re´ que des noyaux de fer, proche de la surface des jeunes
e´toiles a` neutrons fortement magne´tise´es, pourraient eˆtre acce´le´re´s a` des e´nergies au dela`
de GZK par l’interme´diaire d’un vent relativiste MHD (Magne´to-HydroDynamique).
Typiquement, l’e´nergie des rayons cosmiques peut eˆtre estime´e en conside´rant l’e´nergie





avec les notations Blc = 10
10B13ω
3
3k, B13 = Bs/10
13 G, ω3k = ω/3000 s
−1
et nGJ ∼ 1,7× 1011B13ω43k/Z cm−3. Ce qui donnerait pour les noyaux de fer :
ECR = 4× 1020Z26B13ω23k eV (1.6)
avec Z26 = Z/26.
Le spectre d’injection est alors de´termine´ par l’e´volution de la fre´quence de rotation au
cours du temps. En effet, les pertes par rayonnement magne´tique dipolaire essentiellement







34 CHAPITRE 1. HISTOIRE D’UNE E´NIGME
ou` ωi 3k est la vitesse angulaire initiale de l’e´toile a` neutrons et t8 = t/10
8 s.
L’e´volution de l’e´nergie maximale pour acce´le´rer les rayons cosmiques suivra la meˆme
e´volution que ω23k(t).
Les noyaux de fer ainsi e´jecte´s arriveraient sur Terre de manie`re isotrope puisque leur
rayon de Larmor est plus petit que la distance typique qui nous se´pare des plus proches
pulsars (∼ 8 kpc).
Noyaux Actifs de Galaxie et radio-galaxies
Depuis une quinzaine d’anne´es, un mode`le standard des noyaux actifs de galaxie semble
e´merger, dans lequel aussi bien les galaxies de Seyfert que les Blazars ou les radio-galaxies
ont une place. Meˆme si l’on ne comprend toujours pas bien l’e´mission de ces objets, un
mode`le semble se dessiner.
Ainsi, ils seraient constitue´s par (Fig.1.17) :
ú un trou noir supermassif (107-108 masses solaires) situe´ au centre, fournissant l’e´ner-
gie gravitationnelle ne´cessaire. Typiquement, pour 108 masses solaires, on obtient un
rayon de Schwarzschild de 10−5 pc (environ la moitie´ du soleil) ;
ú un disque d’accre´tion en rotation autour du trou noir, et dont la tempe´rature va de
104 K au bord a` environ 105 K au voisinage du centre. Ce disque e´met un rayonne-
ment thermique, allant du bleu aux rayons X mous au centre. L’accre´tion se produit
sur un disque et non de fac¸on sphe´rique car cette configuration est la plus stable d’un
point de vue du moment cine´tique. E´vacuer le moment cine´tique des e´toiles ou du
gaz accre´te´ est d’ailleurs l’une des taˆches les plus de´licates du noyau actif de galaxie.
La taille de ce disque est typiquement de l’ordre du dixie`me de parsec, soit quelques
mois-lumie`re, mais la partie qui rayonne est vraisemblablement encore plus petite
(6 10−2 pc). Cette condition est essentielle pour expliquer la rapide variabilite´ des
noyaux actifs de galaxie ;
ú un tore de poussie`re, beaucoup plus froid, tournant a` une vitesse de 1000 km.s−1
autour du trou noir central. Ce tore, essentiellement visible en infrarouge aurait une
taille allant de quelques centaines de parsec au kiloparsec ;
ú des nuages e´voluant a` grande vitesse au-dessus du disque d’accre´tion, et sites poten-
tiels de l’e´mission de raies larges (galaxie dite de Seyfert) ;
ú des nuages plus lents, situe´s plus loin du trou noir central, et responsable de raies
e´troites ;
ú et dans le cas de BL Lac et des radio-galaxies, de deux jets de matie`re relativiste,
s’e´tendant au-dela` de la galaxie hoˆte jusqu’a` des distances de l’ordre du Me´gaparsec
(Mpc). Ce sont des sites d’e´mission radio, et aussi un site privile´gie´ pour l’e´mission
des photons de haute e´nergie et des rayons cosmiques.
Les BL Lac ou les radio galaxies seraient les meˆmes objets ou phe´nome`nes mais vus
sous un angle diffe´rent (Fig.1.17). Les hot spots (Fig.1.18) sont les extre´mite´s des jets de
matie`re ejecte´e ; les particules sont acce´le´re´es par leurs diffusions re´pe´te´es sur l’onde de
choc produite par l’e´jection de matie`re et des champs magne´tiques turbulents : ce serait
donc une acce´le´ration de Fermi premier ordre.
Le processus d’acce´le´ration reste efficace tant que les pertes par rayonnement synchro-
tron et les interactions photon-photon ne deviennent pas dominantes.
D’apre`s [34, 35], en tenant compte des pertes et des gains, les protons les plus e´nerge´ti-
ques pourraient avoir une e´nergie jusqu’a` 5×1020 eV, avec des conditons raisonnables de
champ magne´tique et de turbulence pour ces re´gions (B∼300 µG, et une vitesse du jet de
matie`re βjet ∼ 0,5).
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Fig. 1.17 – Dessin d’artiste repre´sentant un noyau actif de galaxie. Le trou noir central
est entoure´ par un disque d’accre´tion en rotation. Deux jets ultra-relativistes e´mergent des
poˆles du trou noir (les dimensions des diffe´rentes parties ne sont pas a` l’e´chelle).
Fig. 1.18 – Re´gion de la constellation du Cygne en Observation X. On peut remarquer
les hot spots aux deux extreˆmite´s des jets. Ces meˆmes hot spots, en bas a` droite, sont vus
dans une autre longueur d’onde.
Ces sources pourraient eˆtre responsables des flux jusqu’a` la coupure GZK, et meˆme
certaines au-dela` mais elles sont ge´ne´ralement loin de nous.
Le plus proche objet connu est M87 dans l’amas de la Vierge (18 Mpc de nous). Si M87
e´tait une source de RCUHE, nous devrions voir une concentration d’e´ve´nements arrivant
de cette direction mais ce n’est pas le cas. Apre`s M87, le plus pre`s est NGC315 qui est,
a` 80 Mpc, trop e´loigne´ de nous pour ne pas subir les pertes lors de la propagation, et de
toute manie`re, il n’y a pas d’accumulation dans sa direction.
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Une corre´lation, tre`s controverse´e, entre les directions d’arrive´e d’e´ve´nements avec des
BL Lac, c’est-a`-dire les AGN dont les jets sont dirige´s dans notre direction, a e´te´ sugge´re´
par Tinyakov et Tkachev [36].
EGRET (“Energetic Gamma-Ray Experiment Telescope”) [37] re´alisa une cartogra-
phie du ciel γ au-dessus de 100 MeV (Fig.1.19) : 271 sources dont 6 pulsars, 170 sources
non identifie´es, 66 blazars identifie´s comme tel, plus 27 de fac¸on incertaine. Les blazars,
quant a` eux, constituent la grande surprise d’EGRET, puisqu’ils forment l’unique en-
semble de sources extra-galactiques e´mettrices a` haute e´nergie, enfin surtout par la puis-
sance e´mise sous forme de γ, qui souvent domine celle e´mise sur l’ensemble du spectre
e´lectromagne´tique.
Fig. 1.19 – Cartographie re´alise´e par EGRET en coordonne´es galactiques.
Les sursauts γ ou GRB (Gamma Ray Burst)
Les sursauts γ sont caracte´rise´s par une e´mission tre`s intense de rayonnement. Leur dis-
tribution spatiale est caracte´rise´e par une grande isotropie ; une de leur caracte´ristique est
surtout une grande diversite´ de leur variabilite´ temporelle allant de quelques millisecondes
a` plusieurs heures.
De meˆme que les AGN, un mode`le semble eˆtre adopte´, celui de la boule de feu, ex-
pliquant a` la fois la brie`vete´ et l’intensite´. La figure 1.20 explique sche´matiquement le
phe´nome`ne.
Fig. 1.20 – Sche´ma d’e´volution des sursauts gamma selon le mode`le boule de feu.
Une explosion initiale (a) libe`re une grande quantite´ d’e´nergie sous forme de photons
qui se convertissent en paires e´lectrons-positons (b). Il se forme alors un plasma tel que la
densite´ de charges le rend opaque aux photons (c). Ce plasma se comporte comme un gaz
parfait en expansion relativiste dans la boule de feu. La tempe´rature de´croit a` cause de
l’expansion, et lorsqu’elle atteint environ 0,5 MeV, la densite´ de charges chuˆte brutalement
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avec la recombinaison des paires e+e−. A` une tempe´rature de 20 keV, le plasma devient
transparent aux photons (d). Dans ce mode`le, une pollution en baryons est ne´cessaire pour
avoir un bilan e´nerge´tique convenable compte tenu des observations [38].
Une possible origine commune avec les RCUHE a e´te´ souligne´e par [39, 40]. Elle est
base´e sur l’observation que le taux moyen d’e´mission d’e´nergie pour expliquer le flux
observe´ des RCUHE est comparable au taux moyen d’e´nergie e´mise par les GRB.
De plus le spectre semble proche de celui observe´ au-dela` de 1019 eV dans le cas d’un
spectre d’injection de protons proportionnel a` E−2,3±0,5 [41], typique dans les mode`les
d’acce´le´ration par me´canisme de Fermi.
1.7.3 Mode`le Top-Down
En regard du me´canisme Bottom-Up d’acce´le´ration de particules charge´es, les sce´narii
Top-Down e´chappent au proble`me de l’acce´le´ration en supposant que les particules charge´es
et neutres sont produites lors de la de´sinte´gration de particules e´le´mentaires supermassives,
appele´es couramment “X” (1016-1019 GeV, e´chelle de GUT des particules de l’Univers pri-
mordial).
Les sources de ces particules exotiques, peuvent eˆtre des de´fauts topologiques cre´e´s lors
des transitions de phase de l’Univers primordial, apre`s l’inflation ou bien des particules
supermassives reliques produites par des fluctuations du vide lors de la phase inflationnaire
de l’Univers.
Selon les mode`les de Grande Unification (GUT), l’Univers a subi plusieurs brisures
spontane´es de syme´trie. Durant une transition de phase, des re´gions causales ont e´volue´
vers des e´tats diffe´rents. A` la frontie`re de ces re´gions, une valeur nulle du champ de Higgs
peut subsister, et l’e´nergie est pie´ge´e dans un de´faut topologique dont les caracte´ristiques
de´pendent de la topologie de l’Univers a` cet endroit.
Les de´fauts topologiques tels que les monopoˆles magne´tiques, les cordes cosmiques, les vor-
tons... sont tous topologiquement stables et perdent leur e´nergie par annihilation, collision
ou de´sinte´gration sous forme de particules X qui se de´sinte`grent en leptons et en quarks.
Ces derniers s’hadronisent produisant des jets de hadrons contenant principalement des
pions (seulement 3 % de nucle´ons).
Notons qu’au contraire des mode`les Bottom-Up, les Top-Down pre´disent un flux au-
dessus de 1020 eV domine´ a` la source par les photons et les neutrinos (via la de´sinte´gration
des pions). Et le rapport photon/proton pourrait eˆtre utilise´ afin de contraindre l’origine
des rayons cosmiques d’ultra haute e´nergie.
Mais dans le cas ou` les photons ne domineraient pas a` haute e´nergie, ces mode`les peuvent
s’ajuster, en augmentant l’absorption des photons par le fond radio de l’Univers. Cette
dernie`re hypothe`se, augmenterait le flux relatif de neutrinos, qui devrait eˆtre de´tecte´ par
un re´seau comme Auger.
Il est clair que les modes de de´sinte´gration pre´cis et les de´tails de la dynamique
de´pendent de la nature des particules X, mais nous pouvons remarquer que d’une manie`re









ou` t est le temps de Hubble, t0 l’aˆge de l’Univers, Q0=n˙X(t)mX est le taux d’e´nergie
injecte´e sous la forme de particules X de masse mX par unite´ de volume aujourd’hui. Dans
la plupart des cas, p=1, sauf dans le cas de cordes superconductrices avec p 6 0, ou la
de´sinte´gration de vortons.
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Si le sce´nario de´faut topologique peut expliquer l’origine des RCUHE, l’e´quation 1.8
peut eˆtre normalise´e pour tenir compte des e´ve´nements au-dela` de GZK, en respectant les
mesures des flux observe´s ou les limites supe´rieures et infe´rieures en e´nergie. Une remarque
importante concerne les observations du fond γ dans la re´gion 100 MeV-100 GeV qui
limitent fortement les mode`les de de´fauts toplogiques [42, 43, 44, 45].
En ce qui concerne les particules supermassives reliques du Big-Bang, leur flux est
de´termine´ par le rapport entre la densite´ de reliques dans l’Univers et leur temps de vie [46,
47]. De plus la de´sinte´gration doit se produire dans la sphe`re GZK. Une parame´trisation





avec nX = ρcΩXh
2/mX est la densite´ de particules X dans l’Univers, ΩX est la densite´
moyenne de masse a` laquelle les particules reliques contribuent, exprime´e en unite´ de den-
site´ critique ρc, et ρc ∼1,05 10−4h2 GeV.cm−3, et enfin h est la valeur de la constante de
Hubble en unite´ de 100 km.s−1.Mpc−1. Dans cette e´quation, notons que ni ΩX , ni τX ne
sont connus de manie`re pre´cise.
Nous pouvons noter que les particules reliques peuvent jouer un roˆle comme matie`re
noire froide (Cold Dark Matter). Dans ce cas, leur contribution a` la CDM devrait eˆtre
la meˆme partout dans l’Univers puisqu’elles sont soumises a` la gravitation de la meˆme
manie`re.
Elles seraient aussi situe´es dans le halo galactique, et une signature claire serait l’ani-
sotropie a` cause de l’asyme´trie de la position du Soleil dans la Galaxie. Les donne´es sont
encore trop peu nombreuses pour e´tablir une corre´lation e´ventuelle avec le halo galactique
[48].
Le spectre d’injection des sce´narii Top-Down (en 1/E) peut s’ajuster aise´ment au
spectre observe´ dans l’intervalle 1019,5−20 eV, mais ne le peut pas du tout en dessous du
seuil de photoproduction de pions. Par exemple a` 1018,7 eV, ou` le flux est bien mesure´, ce
type de sce´nario pre´dit un flux d’un ordre de grandeur trop faible.
Pour eˆtre en accord avec les observations, Il faut y additionner un mode`le Bottom-Up
afin de bien de´crire le spectre en-dessous de GZK. Une explication e´le´gante a e´te´ avance´e
par Gelmini et al. [49] en me´langeant les flux de neutrinos des mode`les Top-Down avec le
me´canisme Z-burst [50, 51, 52]. Ce dernier sce´nario pre´dit que la plupart des particules
primaires au-dela` de 1020 eV sont des nucle´ons (avec une accumulation vers GZK) et des
photons de plus haute e´nergie (1021 eV).
Nous pouvons conclure en disant qu’il n’y a finalement pas de mode`le qui reproduise
toutes les observations et qu’il y a encore beaucoup de chemin a` parcourir pour tenter
de comprendre leur nature, leur source et le me´canisme qui leur donne cette si grande
e´nergie.
Le manque de statistique fait cruellement de´faut afin de comparer les mode`les avec les
observations.
Nous allons maintenant voir comment l’Observatoire Pierre Auger est conc¸u pour





Dans ce chapitre, je pre´senterai en premier lieu les motivations de l’expe´rience ainsi
que les contraintes auxquelles elle est soumise. Je poursuivrai en de´taillant le site en
construction, le de´tecteur de fluorescence et sa technique de de´tection puis je de´taillerai le
de´tecteur de surface pour lequel le laboratoire ou` j’ai effectue´ ma the`se a une grande part
de responsabilite´ tant au niveau de l’e´lectronique que des programmes d’acquisition. Puis
je concluerai cette partie par les performances attendues.
2.1 Objectifs
2.1.1 Motivations
Le projet de l’Observatoire Pierre Auger est ne´ dans les anne´es 1990. La motivation
est principalement lie´e aux conclusions des autres expe´riences e´tudiant le rayonnement
cosmique aux ultra-hautes e´nergies.
Comme nous l’avons vu sur le spectre des rayons cosmiques (Fig.1.2 p.13), a` 1020 eV,
le flux est de 1 particule par km2 et par sie`cle. En 30 ans d’e´tude, la communaute´ scienti-
fique n’a recueilli qu’un peu plus d’une dizaine d’e´ve´nements au-dela` de 100 EeV, et des
de´saccords sur les e´nergies reconstruites existent (ICRC 2001, Hambourg, Fig.2.1) entre
les expe´riences utilisant des techniques de de´tection diffe´rentes (fluorescence et de´tecteur
de surface) ainsi que le type de de´tecteur de surface (scintillateur et cuve Cˇerenkov). Le
manque de statistique y contribue pour une bonne part. D’autre part la nature elle-meˆme
des particules primaires est encore est bien incertaine et comme nous venons de le voir
dans le chapitre pre´ce´dent, les sites de production sont inconnus.
L’Observatoire Pierre Auger a donc e´te´ conc¸u pour mesurer le flux, la distribution d’ar-
rive´e et la nature des rayons cosmiques sur toute la sphe`re ce´leste, de 1019 eV jusqu’aux
plus hautes e´nergies avec une importante statistique et une bonne pre´cision sur l’e´nergie.
Pour re´aliser ces objectifs, l’Observatoire sera situe´ sur deux sites, un dans chaque
he´misphe`re, avec une superficie de 3 000 km2 chacun.
La recherche des sites ne´cessita de trouver l’espace le plus apte a` y accueillir un tel
de´tecteur.
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Fig. 2.1 – Spectre diffe´rentiel (multilplie´ par E3) de´tecte´ par HiRes et Fly’s Eye, sur
lesquels est superpose´ celui d’AGASA dont l’e´nergie est diminue´e de 30%, ce qui repre´sente
environ un facteur 2 sur le flux.
2.1.2 Contraintes
Le site d’installation devait avoir certaines caracte´ristiques d’un point de vue ge´ographi-
que, physique et expe´rimental.
Les contraintes ge´ographiques et physiques sont :
ú un terrain le plus plat possible de grande superficie afin de permettre l’utilisation de
te´le´communications. Il doit eˆtre praticable afin de de´ployer les de´tecteurs facilement
et y construire les baˆtiments de fluorescence ;
ú la latitude devait eˆtre comprise entre 30o et 45o afin d’avoir une bonne couverture
du ciel ;
ú une altitude comprise entre 1000 et 1500 m pour eˆtre proche du maximum des gerbes
atmosphe´riques aux e´nergies qui nous inte´ressent c’est-a`-dire au-dessus de la cheville
(< Xmax > = 800 g.cm
−2 pour un proton de 1019 eV) ;
ú un ciel le moins nuageux possible pour utiliser au maximum de ses possibilite´s le
de´tecteur de fluorescence (10% de cycle utile) et aussi pour les de´tecteurs du re´seau
fonctionnant avec l’aide de panneaux solaires ;
ú un site avec peu de pollution lumineuse pour la fluorescence, c’est-a`-dire le plus isole´
possible des villes.
Les caracte´ristiques expe´rimentales recherche´es sont :
ú une acceptance inde´pendante de l’e´nergie au-dessus de 1019 eV et e´gale a` 1 ;
ú un de´tecteur permettant une bonne couverture du ciel : la cuve Cˇerenkov a une
couverture du ciel quasiment deux fois plus importante qu’un scintillateur ;
ú un de´tecteur sensible aux directions d’arrive´e des gerbes a` grand angle (> 60o) ;
ú une calibration in situ des de´tecteurs par les muons du tout venant ;
ú une autonomie e´lectrique des de´tecteurs de surface compte tenu de la surperficie ;
ú l’utilisation des te´le´coms pour transmettre les donne´es ;
ú une grande fiabilite´ du mate´riel. L’expe´rience doit durer vingt ans.
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Apre`s avoir visite´ l’Australie, l’Afrique du Sud, l’Espagne, l’Argentine, le Mexique et les
E´tats-Unis, les sites retenus ont e´te´ la Pampa Amarilla pre`s de la ville de Malargu¨e dans
la province de Mendoza en Argentine, pour le site sud et Millard County dans l’e´tat de
l’Utah aux E´tats-Unis pour le site nord. Ce gigantesque de´tecteur est conc¸u dans le but
de recueillir des donne´es de qualite´ et une statistique tre`s importante afin d’apporter des
re´ponses a` l’e´nigme des rayons cosmiques.
2.2 Le site sud
Le site sud est situe´ dans la Pampa Amarilla (35o-35,3o S et 69o-69,3o ) avec une
altitude comprise entre 1 300 et 1 400 m, dans la Province de Mendoza en Argentine, pre`s
de la ville de Malargu¨e (18 000 hab.) et a` 180 km a` l’ouest de San-Rafae¨l (100 000 hab.).
Le site est en encore en construction.
La figure 2.2 repre´sente le re´seau complet avec les quatre te´lescopes de fluorescence.
Chaque point repre´sente une cuve Cˇerenkov, le contour rouge de´limite le re´seau prototype
(EA), les cercles plus grands rouges sont les de´tecteurs de fluorescence, avec des lignes




Fig. 2.2 – L’Observatoire Pierre Auger. Chaque point bleu repre´sente une station locale ; le
contour rouge de´limite le re´seau prototype (EA : Engineering Array) et les rectangles verts
sont les baˆtiments de fluorescence ; les lignes partant de ces derniers montrent la portion
d’espace balaye´e par chaque te´lescope a` fluorescence (champ de vue de 30o × 30o).
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2.2.1 Le De´tecteur de fluorescence
Il y a 4 de´tecteurs de fluorescence re´partis sur les bords du re´seau de surface. Chacun
comporte six te´lescopes. La figure 2.3 montre une photo (Fig.2.3(a)) et un sche´ma du
de´tecteur (Fig.2.3(b)). Le te´lescope posse`de une ouverture de 2,2 m de diame`tre et dispose
d’un filtre optique pour se´lectionner les photons de fluorescence (entre 300 et 400 nm). Le
champ d’un te´lescope est de 30o × 30o. La came´ra est compose´e d’une matrice de 20×22
photomultiplicateurs (PMT) situe´e dans le plan focal du miroir sphe´rique (3,5m×3,5m)
qui collecte la lumie`re. Chaque PMT a un champ de 1,5o × 1,5o.
(a) Vue partielle. (b) Sche´ma.
Fig. 2.3 – Le de´tecteur de fluorescence.
Chaque e´ve´nement de 1019 eV est enregistre´ par au moins un de´tecteur de fluorescence
et 60% par deux ou plus. La co¨ıncidence entre le de´tecteur de surface et un seul de´tecteur
de fluorescence contraint la ge´ome´trie de la gerbe aussi pre´cise´ment que la de´tection en
ste´re´o (par au moins deux te´lescopes).
Concernant l’e´lectronique, il y a vingt cartes Front-End (une carte pour 22 PMT).
Le signal est e´chantillonne´ avec une fre´quence de 10 MHz. Il y a trois niveaux de trig-
ger pour un te´lescope. Le premier niveau est de´clencle´ sur un pixel (ou PMT), lorsque
son signal de´passe une valeur seuil (ajustable), et le taux d’e´ve´nements est de l’ordre de
100 Hz. Le deuxie`me niveau recherche des configurations de 5 pixels touche´s formant une
trace (Fig.2.4) ; il y a 108 possibilite´s. Et le troisie`me niveau est base´ sur la compatibilite´
spatio-temporelle et la longueur de trace. Un algorithme plus sophistique´, qui fait une
reconstruction du profil et de l’e´nergie, est applique´ lors d’une grande longueur de trace.
Le plan de de´tection est repre´sente´ sur la figure 2.5. Le te´lescope “voit” le de´veloppe-
ment de la gerbe lors de sa traverse´e de l’atmosphe`re. Les particules charge´es de la gerbe
provoquent l’ionisation des mole´cules d’azote, qui se de´sexcitent en e´mettant de manie`re
isotrope, une lumie`re de fluorescence. Cette lumie`re est collecte´e par le miroir du te´lescope
et est recueillie par les photomultiplicateurs a` des temps ti.
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Fig. 2.4 – Type de mode`les recherche´s pour le second niveau de trigger du te´lescope de
fluorescence. Chaque hexagone repre´sente un pixel de la came´ra.










θi est l’angle entre l’axe de la gerbe et la direction pointe´e par le tube i, Rp est le parame`tre
d’impact, c est la vitesse de la lumie`re et t0 est le temps auquel la gerbe arrive au point
d’intersection entre l’axe de la gerbe et le vecteur ~Rp. L’angle θi peut eˆtre relie´ a` l’angle
ψ par :
θi = pi − ψ − χi
ψ est l’angle entre l’axe de la gerbe et le sol, et χi est l’angle entre le sol et la direction de




































Fig. 2.5 – Plan de de´tection d’une gerbe atmosphe´rique vue par le de´tecteur de fluorescence.
Le plan de la gerbe e´tant de´termine´, on peut calculer le nombre de photons arrivant
sur les PMT. Ce nombre est proportionnel a` la surface collectrice, au nombre de particules
charge´es de la gerbe au point observe´, a` l’efficacite´ quantique du tube, a` la distance de
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la source e´mettrice, et au rendement de fluorescence (nombre de photons par particule
charge´e et par me`tre). Mais il faut tenir compte de la lumie`re Cˇerenkov produite par le
passage des particules charge´es ayant une vitesse plus grande que la lumie`re dans l’at-
mosphe`re. Cette lumie`re peut eˆtre directe ou indirecte, c’est-a`-dire arriver directement
dans la came´ra ou bien avoir subi de la diffusion sur les ae´rosols de l’air. Le premier cas
peut eˆtre estime´ par la distribution des e´lectrons de la gerbe ; le second cas est nettement
plus complique´ puisqu’il va de´pendre du profil de densite´ des ae´rosols dans l’air.











ou` Xmax est la profondeur du maximum de la gerbe, X1 est celle du point de premie`re
interaction. λ est la longueur d’atte´nuation (70 g.cm−2). Nmax est le nombre de particules
charge´es au maximum de de´veloppement de la gerbe.






ou` 0/X0 est le rapport entre l’e´nergie critique (0=81 MeV) d’un e´lectron et la longueur
de radiation dans l’air (X0=37,1 g.cm
−2). Cette inte´grale convertit la longueur de trace
totale en e´nergie d’ionisation et d’excitation. Une petite correction est applique´e (10%)
pour tenir compte de l’e´nergie des particules neutres. Elle est la seule qui de´pende du
mode`le.
2.2.2 Le de´tecteur de surface
Le re´seau de surface complet sera compose´ de 1600 stations locales comprenant chacune
une cuve remplie d’eau, dont les dimensions sont 3,6 m de diame`tre et 1,5 m de haut. Elles
sont dispose´es sur les 3 000 km2 du site, espace´es de 1,5 km sur une maille triangulaire.
La dimension du site rendant impossible le caˆblage des cuves pour l’alimentation
e´lectrique et le transfert des donne´es (pour des raisons de couˆt et de maintenance), il
a e´te´ choisi de les rendre autonomes ; pour l’alimentation e´lectrique, des panneaux so-
laires allie´s a` des batteries alimentent chaque station locale.
Pour le transfert des donne´es et les e´changes d’informations avec la station centrale, les
te´le´communications sont utilise´es (re´seau hertzien et micro-onde).
Afin d’avoir une bonne pre´cision sur les temps d’arrive´es, chaque station est munie
d’un re´cepteur GPS (Global Positionning System).
A` l’inte´rieur de chaque cuve, une poche en Tyvekr, mate´riau re´fle´chissant et diffusant
afin de rendre le signal le plus uniforme possible (ne de´pendant pas de l’endroit ou` les
particules entrent dans la cuve), est remplie d’eau pure a` hauteur de 1,2 m. Dans la partie
supe´rieure de la cuve sont dispose´s trois photomultiplicateurs re´coltant la lumie`re Cˇerenkov
produite lors du passage des particules dans la cuve. Les PMT sont de grande surface (9’).
Dans le cas du re´seau de surface, des PMT Hamamatsu et Photonis ont e´te´ utilise´s ; pour
la pre´-production ces sont les Photonis XP1805 qui ont e´te´ retenus. Un sche´ma de la cuve
ainsi qu’une photo sont pre´sente´s sur les figures 2.6(a) et 2.6(b).
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(a) sche´ma d’une station locale prototype. (b) Photo d’une cuve installe´e en Argentine dans
la Pampa.
Fig. 2.6 – Coupe d’un de´tecteur de surface et vue d’un de´tecteur installe´.
La hauteur d’eau dans la cuve est optimise´e pour le signal des muons. Le rayonnement
Cˇerenkov est un phe´nome`ne d’onde de choc e´lectromagne´tique cre´e´e le long de la trajectoire
d’une particule charge´e dans un milieu die´lectrique. Lorsque celle-ci posse`de une vitesse
supe´rieure a` celle de la lumie`re dans le milieu traverse´, c’est-a`-dire v > c/n, avec n l’indice
de re´fraction du milieu, un rayonnement e´lectromagne´tique est e´mis. L’angle d’e´mission




ou` β est la vitesse de la particule dans le milieu en unite´ c.







Le seuil de l’effet Cˇerenkov est de 160 MeV pour les muons, 750 keV pour les e´lectrons.
Les photons, qui sont les plus nombreux, font soit de la cre´ation de paires soit de l’effet
Compton sur les e´lectrons du milieu. Ces derniers pourront e´mettre de la lumie`re Cˇerenkov
s’ils posse`dent une e´nergie suffisante.
2.2.3 Le re´seau prototype
Avant de proce´der a` la construction du re´seau entier, un sous-re´seau prototype, l’En-
gineering Array (EA) a e´te´ mis en place. Il est constitue´ de 32 stations locales entie`rement
e´quipe´es qui fonctionnent depuis juillet 2001, et de manie`re stable et continue depuis fe´vrier
2002. Deux te´lescopes de fluorescence ont e´te´ installe´s sur le site de Los Leones, couvrant
le re´seau de surface (60o d’angle azimuthal) afin de tester la de´tection hybride.
La figure 2.7(a) pre´sente une vue de l’e´tat du re´seau prototype en mai 2001.
46 CHAPITRE 2. L’OBSERVATOIRE PIERRE AUGER
(a) Vue du re´seau prototype en mai 2001. 40
cuves ont e´te´ de´ploye´es ; 32 ont e´te´ e´quipe´es de
leur e´lectronique.
(b) Embourbement d’un ve´hicule 4×4 lors
d’une visite des cuves.
Fig. 2.7 – Re´seau protoype et exemple des difficulte´s de de´ploiement.
Cela a permis de tester les cuves (mate´riau, e´lectronique et programmes d’acquisitions
des donne´es) ainsi que la strate´gie de de´ploiement, qui n’est pas chose aise´e en temps
normal et irre´alisable a` certaines pe´riodes de l’anne´e (Fig.2.7(b)). La surface couverte
par ce re´seau repre´sente 46 km2. Au centre, deux cuves ont e´te´ espace´es de 11 m (les
cuves nomme´es Carmen et Miranda). Elles permirent de ve´rifier la qualite´ de la pre´cision
temporelle et d’e´tudier des fluctuations du signal au niveau du sol.
Parale`llement, deux de´tecteurs ont e´te´ de´ploye´s a` une demi-maille d’intervalle (750 m) afin
de descendre le seuil de de´tection en dessous de 1018 eV.
Ce re´seau permit de montrer la bonne qualite´ des donne´es et de valider les choix techniques
et technologiques [53], en particulier, l’e´lectronique de la station locale.
2.2.4 L’e´lectronique de la station locale
Comme nous l’avons dit pre´ce´demment, la station locale (SL) est autonome. Elle ac-
quiert des donne´es a` l’aide de l’e´lectronique installe´e et du programme d’acquisition.
Le laboratoire PCC du Colle`ge de France est responsable des programmes d’acquisition et
de test de la station locale ainsi que de la re´alisation et la fabrication de la carte unifie´e
de cette station. Le but de l’EA n’est pas d’avoir des re´sultats de physique mais de confir-
mer, ou d’infirmer, les choix techniques et technologiques avant la re´alisation du re´seau
entier. La carte e´lectronique, ou plus exactement les cartes e´lectroniques composants les
de´tecteurs de l’EA sont montre´es sur la figure 2.8. En effet, pour justifier les diffe´rents
choix, plusieurs cartes e´lectroniques repre´sentant chacune une des fonctionnalite´s de la
station locale ont e´te´ re´alise´es.
Ce laboratoire e´tait aussi responsable de la carte me`re, du controˆleur (CPU), intelli-
gence de la station locale puisque c’est a` l’inte´rieur que ”tourne” le programme d’acquisi-
tion et c’est lui qui ge`re les flux de donne´es, ainsi que de la carte Ethernet.
2.2. LE SITE SUD 47
Fig. 2.8 – E´lectronique d’une station locale du re´seau prototype. Les diffe´rentes cartes
e´lectroniques sont empile´es les unes sur les autres et sur une carte me`re qui leur distribue
les tensions, les bus de donne´es et d’adresses.
Fonctions de l’e´lectronique
ú Une carte me`re sur laquelle viennent se fixer six cartes filles, auxquelles elle distribue
les tensions, et les bus de donne´es et d’adresses ;
ú Controˆleur de station (CPU). C’est le cerveau de la station locale (SL) ; il est le lien
avec la station centrale (SC ou CDAS) ;
ú Carte de trigger ou Front End (FE) : cette carte rec¸oit les signaux des photomulti-
plicateurs et les digitize toutes les 25 ns : elle re´alise les triggers de 1er niveau ;
ú Time Tagging (TTG) : c’est la carte dite de datation. En effet, elle utilise les satellites
du syste`me GPS qui envoient un pulse chaque seconde vers la station locale, qui a
une horloge a` 100 MHz. Le GPS donne un temps absolu et corrige la fre´quence de
l’horloge (negative saw-tooth). Cela permet d’avoir toutes les SL synchrones a` moins
de 15 ns pre`s ;
ú Ethernet : cette carte est utilise´e uniquement pendant les tests ;
ú Slow Control (SC) : elle lit les parame`tres de monitorage (batteries, tensions, inten-
site´s, tempe´ratures...). Elle permet la modification de parame`tres tels que la tension
des PMT, et les niveaux des triggers ;
ú Subscriber Unit (SU) : une interface de te´le´communication entre la SL et la SC qui
permet d’utiliser le re´seau hertzien pour l’e´change de donne´es et de messages.
2.2.5 Acquisition des donne´es
Nous allons maintenant de´crire l’acquisiton des donne´es et les triggers de la station
locale. Chaque cuve comporte trois photomultiplicateurs qui vont servir a` de´tecter la
lumie`re Cˇerenkov produite par les particules traversant la cuve.
Les signaux des PMT sont pris sur la dernie`re dynode et sur l’anode de chacun des trois
PMT de la cuve. Le signal de la dynode est amplifie´ d’un facteur 32, ce qui permet
d’augmenter la dynamique des signaux collecte´s.
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Ces signaux sont lus par la carte Front-End de la station locale et convertis en signaux
FADC (Fast Analog to Digital Converter) avec un e´chantillonnage a` 40 MHz, ce qui donne
des intervalles de temps de 25 ns. Ils sont ensuite analyse´s par la carte PLD (Programmable
Logic Device) qui de´cidera du premier niveau de trigger (T1).
Dans le cas du re´seau prototype, deux types de triggers sont utilise´s simultane´ment :
ú un trigger seuil (threshold) ; c’est la co¨ıncidence de 3 PMT avec un signal au-dessus
de 1,75 VEM (Vertical Equivalent Muon). Le temps du trigger correspond au bin de
temps ou` le signal a de´passe´ le seuil ;
ú un trigger T.O.T. (Time Over Threshold) ; c’est la co¨ıncidence de 2 PMT dont au
moins 12 bins de´passent 0,2 VEM dans une feneˆtre de temps de 3 µs. Le temps du
trigger est donne´ alors par le douzie`me bin qui a de´passe´ le seuil.
Les figures 2.9(a) et 2.9(b) montrent des exemples de signaux obtenus avec l’un et
l’autre des triggers.
(a) Signal lors d’un trigger seuil. Les signaux des trois
PMT sont superpose´s.
(b) Signal lors d’un trigger Time over threshold (TOT).
Les signaux des trois PMT sont superpose´s.
Fig. 2.9 – Exemples de signaux suivant le type de trigger (threshold ou TOT).
Lorsqu’un trigger T1 est re´alise´, on enregistre 19,2 µs de signaux FADC dans une
me´moire. Cette dure´e correspond a` 256 bins de 25 ns avant le bin de trigger et 512 apre`s.
Les caracte´ristiques des triggers sont enregistre´es dans une me´moire de la station locale,
mais peuvent eˆtre modifie´es de la station centrale. Le taux total de trigger de premier
niveau est choisi a` 100 Hz.
Ensuite, un algorithme est applique´ par le controˆleur pour se´lectionner les triggers T1
correspondants aux conditions pour le trigger de niveau 2 (T2). Tous les triggers TOT
passent automatiquement T2, tandis que les T1 seuil doivent remplir la condition d’une
co¨ıncidence de 3 PMT dont le signal de´passe 3,2 VEM. Le taux de T2 est proche de 20 Hz.
Le taux de T2 est limite´ par les te´le´coms (transfert des donne´es) mais 20 Hz reste suffisant
pour avoir tous les e´ve´nements physiques.
La figure 2.10 re´sume les deux types de triggers expose´s pre´ce´demment pour le premier
niveau.
Par la suite, la station locale envoie chaque seconde a` la station centrale (CDAS) les
temps des triggers T2. C’est le CDAS qui de´cide du dernier niveau de trigger (T3). Pour
fabriquer un T3, les T2 sont ordonne´s en temps, puis on recherche une co¨ıncidence de 3
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Fig. 2.10 – Triggers de niveau 1 de la station locale. A` gauche, sche´ma du trigger seuil et
a` droite, sche´ma du trigger TOT.
cuves. On prend les T2 trois par trois, et l’on regarde si les cuves qui entourent le T2
central se trouvent a` l’inte´rieur des deux premiers hexagones qui entourent le T2 central.
Lorsque l’on a trouve´ cette configuration, on regarde si de plus, les autres T2 ve´rifient la
relation en temps :
t(T2) ≤ (6 + 5× n) µs
ou` n correspond au nume´ro de la couronne autour du T2 central, et le facteur 5 au temps
mis par la lumie`re pour parcourir une maille du re´seau. Avec les T2 qui ont ve´rifie´ cette
relation, on calcule un temps moyen de T2, et la station centrale envoie a` ces stations un
message en leur demandant d’envoyer leurs signaux correspondant au T2 de chacune.
Dans le cas du re´seau prototype, la SC envoie un message a` toutes les autres stations
en leur demandant d’envoyer leurs donne´es correspondant a` un temps T2 moyen et dans
une feneˆtre de temps de 30 µs. Dans le cas du re´seau complet, cette dernie`re requeˆte sera
envoye´e aux stations les plus proches (deux couronnes apre`s la dernie`re couronne de T2).
2.2.6 Carte unifie´e
Une fois les fonctionnalite´s des diffe´rentes cartes valide´es, la de´cision e´tait prise de
regrouper ces fonctions sur une seule carte : la carte unifie´e. Au de´but du mois de juillet
2002, la premie`re carte unifie´e e´tait fabrique´e au laboratoire et fonctionnait. Pendant ce
temps, la recherche d’entreprises pour la fabrication des cartes pour le re´seau complet se
terminait et nous recevions les offres faites par les entreprises. En mai 2003, 10 cartes
e´taient fabrique´es dont 5 envoye´es sur le site ou` elles ont fonctionne´ avec succe`s depuis.
En aouˆt 2003, 108 nouvelles cartes unifie´es sont arrive´es sur le site de Malargu¨e.









capteurs contrôle des PMTTélécoms LED Flasher









Fig. 2.12 – Photo de la carte unifie´e. Face arrie`re.
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Les photos 2.11 et 2.12 repre´sentent les faces avant et arrie`re de la carte unifie´e, qui
va remplacer le mille-feuilles (Fig.2.8 p.45) du re´seau prototype, pour les cuves du re´seau
complet. Une autre fonctionnalite´ a e´te´ rajoute´ : le LED Flasher (Fig.2.11). Cela permet
de tester la line´arite´ des PMT.
La carte unifie´e [54] est plus stable que l’empilement des cartes d’un point de vue de
la connectique. De plus, elle permet une installation plus facile sur le site. L’expe´rience
devant durer 20 ans, il est ne´cessaire que l’e´lectronique soit fiable et de longue dure´e. De
plus, le site e´tant grand, il est aussi ne´cessaire de ne pas se de´placer tous les jours pour
aller re´parer une cuve. Cela augmenterait le couˆt de la maintenance.
2.3 Performances
Lors de l’e´tude du projet, un grand nombre de simulations ont e´te´ effectue´es afin de
pre´dire les efficacite´s de de´tection, et les pre´cisions attendues sur les reconstructions [55].
Le tableau 2.1 re´sume l’efficacite´ de de´tection en fonction de l’e´nergie. Nous souhaitons
Tab. 2.1 – Efficacite´ de de´tection en fonction de l’e´nergie, et de l’angle ze´nithal de la gerbe
incidente. L’efficacite´ est (quasiment) maximum et constante a` partir de 1019 eV [55].
E´nergie < 60o > 60o
3×1018 eV 0,3 0,5
1019 eV 0,98 1
> 3×1019 eV 1 1
avoir une bonne pre´cision sur l’e´nergie, bien suˆr, mais aussi sur la direction d’arrive´e afin
d’e´tudier les e´ventuelles corre´lations angulaires entre les e´ve´nements, sur la position de
l’impact au sol de la gerbe, dont la position est directement corre´le´e a` la reconstruction
de l’angle et de l’e´nergie du primaire. Nous voulons e´galement distinguer la nature des
primaires (proton, fer), et nous avons donc besoin de connaˆıtre pre´cise´ment Xmax, le
maximum de de´veloppement de la gerbe.
Le tableau 2.2 re´sume les performances attendues en mode hybride (SD+FD), et le tableau
2.3 donne les taux d’e´ve´nements espe´re´s. L’identification de la nature des rayons cosmiques
Tab. 2.2 – Pre´cisions sur la reconstruction des e´ve´nements hybrides (erreurs a` 1 σ) [56].
E´nergie ∆θ ∆coeur ∆E/E ∆Xmax
(eV) (o) (m) (%) (g/cm2)
1018 0,7 60 13 38
1019 0,5 50 7 25
1020 0,5 50 6 24
se fera statistiquement pour la discrimination entre proton et fer, et gerbe a` gerbe pour
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Tab. 2.3 – Taux d’e´ve´nements attendus avec une surface de 3 000 km2 (1 site) et un angle
ze´nithal < 60o pour une anne´e de prise de donne´es, avec pour le de´tecteur de surface
des co¨ıncidences a` 5 cuves avec un signal supe´rieur a` 4 V.E.M., et en mode hybride,
une de´tection avec le de´tecteur de fluorescence et au moins deux cuves dont le signal est
supe´rieur a` 4 V.E.M. [55]
E´nergie (≥ eV) de´tecteur de surface mode hybride
1018 15 000 4 700
1019 5 150 515
1020 103 10




Les particules primaires pe´ne´trant dans l’atmosphe`re engendrent une cascade qui peut
atteindre plusieurs milliards de particules au niveau d’observation.
Dans cette partie, nous nous inte´ressons a` la description de l’interaction a` tre`s haute
e´nergie, qui est importante dans le cas des rayons cosmiques lors des premie`res interactions,
puisque ce sont celles-ci qui donneront naissance aux particules secondaires et donc au
de´but de la cascade.
Dans une seconde partie, nous de´crirons la the´orie de la cascade e´lectromagne´tique et
les divers processus physiques responsables du de´veloppement longitudinal et late´ral de la
gerbe atmosphe´rique. Cet expose´ sera cloˆture´ par la pre´sentation de divers aspects de la
simulation avec le programme CORSIKA.
3.1 Interaction hadronique a` haute e´nergie
L’interaction a` haute e´nergie est mal connue, et meˆme inconnue aux e´nergies ultimes
des rayons cosmiques. Beaucoup d’efforts ont porte´ sur la phe´nome´nologie des interactions
de particules a` tre`s haute e´nergie.
Le Mode`le Standard, base´ sur des the´ories quantiques des champs de´crit remarquablement
toutes les particules connues. L’E´lectroDynamique Quantique (QED) de´crit les interactions
entre les leptons et la ChromoDynamique Quantique (QCD) celles entre les quarks. Ces
the´ories fonctionnent bien dans les domaines ou` elles sont applicables, et les interactions
dans un syste`me complexe avec une e´nergie plus faible sont moins bien maitrise´es. De
meˆme aux e´nergies plus e´leve´es que celles des collisionneurs d’autres phe´nome`nes peuvent
entrer en jeu, brisure des diquarks de valence, fusion des quarks de valence, transition de
phase vers un plasma de quarks et gluons en raison des fortes de densite´s d’e´nergies par
Fermi cube.
Nous supposerons dans cette premie`re partie que la particule primaire est un proton, ou
un noyau lourd.
3.1.1 Production multiple, mode`le Multichain Dual des Partons (DPM)
Dans les interactions hadroniques a` haute e´nergie, la plupart des e´ve´nements sont
caracte´rise´s par la production d’un grand nombre de particules avec de faibles impulsions
transverses par rapport a` l’axe de la collision.
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Les processus produisant beaucoup de particules dans l’e´tat final sont intrinse`quement
complique´s et de nombreuses variables sont implique´es.
Pour les processus mous, il n’y a pas de grand transfert d’impulsion et la constante de
couplage est trop grande pour appliquer la the´orie perturbative de QCD.
L’ide´e de de´part a e´te´ de construire un mode`le qui incorpore a` la fois toutes les ide´es
the´oriques des e´tudes non pertubatives et les proprie´te´s ge´ne´rales de la matrice S.
Ce mode`le reprend la the´orie de Gribov-Regge [57, 58], qui est une the´orie effective
des champs, permettant plusieurs interactions en paralle`le. Elle utilise un objet appele´ le
Pomeron qui repre´sente une interaction e´le´mentaire, dont la nature n’est pas connue, et
qui est simplement parame´tre´e. Cet objet a les nombres quantiques du vide, et peut eˆtre
conside´re´ comme une excitation du vide.
La section efficace peut eˆtre exprime´e a` travers les deux parame`tres du Pomeron. Il importe
de tenir compte des termes d’interfe´rence afin d’assurer l’unitarite´ de la the´orie.
Dans ce mode`le, l’amplitude e´lastique T, correspondant a` l’e´change d’un seul Pomeron,
s’e´crit :
T (s,t) ∼ isα0+α′t (3.1)
ou` les deux parame`tres sont de´termine´s a` partir des re´sultats expe´rimentaux. Cette the´orie
a beaucoup e´te´ utilise´e pour calculer un grand nombre d’observables pour les diffusions
proton-proton, proton-noyau ou noyau-noyau.
L’autre mode`le servant de base au mode`le DPM est celui des partons. Cette approche
des collisions hadroniques ou nucle´aires consiste a` repre´senter les partons du projectile
et de la cible par les fonctions de distributions de l’impulsion, et a` calculer les sections
efficaces inclusives de production de jets de partons de masse carre´ transverse p2⊥ plus
grand qu’un certain minimum Q20. Dans ce mode`le, le proton est repre´sente´ par ses trois
quarks de valence qui interagissent avec le nucle´on de la cible.
Dans le mode`le DPM, au de´but de l’interaction les nucle´ons sont se´pare´s en quarks et
diquarks. Des cordes colore´es sont forme´es entre la cible et le projectile ; elles sont appele´es
“chaˆınes” [59].















Fig. 3.1 – Collision proton-proton dans le mode`le Multichain Dual des Partons. Seules les
deux chaˆınes principales sont repre´sente´es sur le sche´ma.
3.1. INTERACTION HADRONIQUE A` HAUTE E´NERGIE 55
situation repre´sente´e par la figure 3.1 est celle de l’e´change d’un unique Pomeron coupe´,
produisant deux chaˆınes qui sont e´tire´es entre le diquark d’un proton et le quark de l’autre








Fig. 3.2 – Collision proton-noyau dans le mdoe`le Multichain Dual des Partons (entre deux
nucle´ons)
l’e´change de k Pomerons, 2 k chaˆınes sont forme´es. Les terminaisons des chaˆınes corres-
pondent aux constituants des hadrons initials. Des diagrammes de plus en plus complique´s
apparaissent avec une e´nergie croissante. Ceci est duˆ au fait que les masses des chaˆınes
e´tire´es entre les quarks de la mer et les hadrons entrant en collision croissent rapidement
avec l’e´nergie ainsi que leur nombre moyen.
Pour chaque diagramme, les fractions d’impulsion emporte´es par les constituants au
bout d’une chaˆıne sont de´termine´es par les fonctions de distribution de l’impulsion et la
production de particules dans toutes les chaˆınes est donne´e par les fonctions de fragmen-
tations. Finalement, on peut utiliser les fonctions de structure de partons des hadrons, et
traiter chaque diagramme comme un processus en deux temps : se´paration de la couleur
dans la collision et la fragmentation des objets colore´s, lesquels re´sultent de la production
de chaˆınes hadroniques.
Le mode`le proce`de ainsi de la convolution des fonctions de distribution de l’impulsion
et des fonctions de fragmentation, pour de´finir le spectre hadronique des diverses chaˆınes.
Dans la suite, nous pre´sentons des mode`les utilise´s pour la simulation hadronique pour
les rayons cosmiques d’e´nergie extreˆme.
3.1.2 Revue des mode`les
QGSJet (Quark Gluon String Jet) [60]
Ce mode`le est sans doute le plus utilise´ dans le domaine des rayons cosmiques a` l’heure
actuelle. C’est une extension au mode`le QGS [61, 62] qui de´crit les interactions hadro-
niques sur la base de Pomerons supercritiques. Les Pomerons sont coupe´s selon la re`gle de
Abramovski-Gribov-Kancheli (AGK) et forment deux cordes. Celles-ci sont fragmente´es
par un processus similaire a` l’algorithme de Lund [63, 64], mais avec un traitement de
l’extreˆmite´ de la corde diffe´rent.
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Dans ce dernier mode`le, l’imple´mentation de minijets a e´te´ incluse afin de de´crire les
processus durs, qui sont importants aux plus hautes e´nergies.
Dans le cas de collisions noyau-noyau, le nombre de nucle´ons participants est de´termine´
ge´ome´triquement par les calculs de Glauber [65], en supposant une distribution gaussienne
de la densite´ nucle´aire pour les noyaux le´gers (A610) et une distribution de Woods-Saxon
pour les noyaux plus lourds.
La collision est traite´e par les processus d’abrasion-e´vaporation [66] des parties specta-
trices des noyaux implique´s. Dans les collisions pe´riphe´riques, des re´actions de spallation se
produisent tandis que dans les collisions centrales une fragmentation comple`te ou partielle,
suivant le parame`tre d’impact, a lieu. C’est le bon accord avec les proprie´te´s des RCUHE
(Tmax par exemple) qui fait pre´fe´rer l’utilisation de QGSJet dans la simulation.
Sibyll [67, 68]
Ce mode`le donne une place particulie`re a` la section efficace de production de minijets.
Dans les collisions hadroniques molles, le projectile et la cible se fragmentent en un syste`me
quark-diquark comme dans le mode`le DPM (quark-antiquark dans le cas de me´sons) qui
forment un triplet et un anti-triplet de couleur. Les composantes de couleur oppose´e des
deux hadrons sont alors combine´es pour former deux cordes colore´es qui sont fragmente´es
par une version quelque peu modifie´e de l’algorithme de Lund [63, 64]. En plus des cordes,
dans les processus durs, des minijets avec de grandes impulsions tranverses sont conside´re´s.
L’augmentation de la section efficace totale ine´lastique avec l’e´nergie est attribue´e a` une
augmentation du nombre de minijets, tandis que la contribution de la composante molle
est suppose´e inde´pendante de l’e´nergie.
Les e´ve´nements diffractifs sont mode´lise´s inde´pendemment des collisions molles ou
dures.
Dans les collisions hadron-noyau, le nombre n de nucle´ons cibles interagissant de´termine
le nombre de cordes molles. Chaque nucle´on cible est scinde´ en 2 composants, tandis que
le projectile l’est en 2n. Deux des quarks de valence portent les nombres quantiques du
projectile incident et il y a n−1 paires quark-anti-quark. De meˆme que QGSJet, des cordes
joignent les partons de couleur oppose´e, intrinse`quement au projectile et a` la cible.
Les interactions noyau-noyau sont traite´es avec un mode`le de semi-superposition. Le
nombre de nucle´ons du projectile interagissant est de´fini par la the´orie de Glauber [65]
tandis que les nucle´ons spectateurs du projectile se fragmentent en noyaux le´gers et mi-
lourds selon un mode`le thermique avec des processus varie´s de fragmentations [68].
Nexus
Le mode`le “Parton-based Gribov-Regge”, dans sa forme nume´rique NEXUS 3 [69] est
caracte´rise´ par la consistance entre le traitement de la production multiple et le calcul
des sections efficaces. En effet, les autres mode`les pre´sente´s les traitent de manie`re se´pare´e
alors qu’ils sont lie´s. La conservation de l’e´nergie est conside´re´e dans la production multiple
dans tous les mode`les mais elle ne l’est pas dans le calcul des sections efficaces. Cela oblige
a` faire des hypothe`ses sur le nombre de collisions dans une collision nucle´aire, ou sur la
fac¸on de partager l’e´nergie lors de la production de particules. Finalement, ces mode`les
s’appuient sur des hypothe`ses qui ne peuvent eˆtre ve´rifie´es qu’en comparant les re´sultats
aux donne´es expe´rimentales. L’e´tude des rayons cosmiques d’ultra-haute e´nergie ne´cessite
l’extrapolation de ce type de mode`le, et donc l’e´tude en sera de´pendante.
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Dans le mode`le NEXUS, chaque processus e´le´mentaire est conside´re´ comme univer-
sel, c’est-a`-dire qu’il peut eˆtre utilise´ dans d’autres syste`mes plus complexes. Le mode`le
NEXUS fait l’e´conomie d’un couplage artificiel entre la the´orie de Gribov-Regge utilise´e
pour nucle´on-nucle´on et la the´orie de Glauber utilise´e pour nucle´on-noyau et noyau-noyau.
Il est plus cohe´rent.
HDPM : Hybride Dual Multichain Parton
C’est un mode`le phe´nome´nologique alternatif des interactions entre hadrons et noyaux
aux hautes e´nergies.
C’est le premier ge´ne´rateur du programme de simulation de gerbes atmosphe´riques COR-
SIKA. Il a e´te´ de´veloppe´ par Capdevielle [70] et inspire´ du mode`le DPM. Il a e´te´ mis
au point pour inse´rer les acquis de la physique des collisionneurs dans la propagation des
particules dans l’atmosphe`re.
C’est ce ge´ne´rateur que nous avons utilise´ dans le cadre de notre e´tude de la production
multiple, et dont nous de´crirons les aspects dans la section suivante.
3.1.3 Ge´ne´rateur Monte Carlo
Pour les grandes gerbes de l’air, l’interaction hadronique est essentielle, puisqu’elle
donne naissance a` la cascade e´lectromagne´tique ainsi qu’a` la composante pe´ne´trante apre`s
combinaison avec l’interaction faible. Il importe donc, de disposer pour la simulation des
cascades hadroniques d’un ge´ne´rateur reproduisant fide`lement et de manie`re continue la
production multiple du GeV a` quelques milliards de GeV (dans le laboratoire), avec un
minimum de rejets pour tirer en un temps le plus court possible toutes les varie´te´s hadro-
niques.
Nous allons maintenant de´crire un ge´ne´rateur de collisions hadroniques base´ sur le
mode`le DPM [59]. En ge´ne´ral, il est compose´ d’un me´lange d’ide´es physiques et d’ajuste-
ments sur des donne´es expe´rimentales. Les ide´es les plus importantes sont la conservation
de l’e´nergie-impulsion, le clustering, les baryons leaders, et un espace de phase limite´ pour
l’impulsion transverse.
Les re´actions e´tudie´es sont les collisions ine´lastiques proton-proton, ou proton-noyau.
Il en existe diffe´rents types :
ú 1) les Non Diffractives (ND), de loin les plus fre´quentes ;
ú 2) les Diffractives Simples (SD) ;
ú 3) les Doubles Diffractives (DD).
Les figures 3.3 et 3.4 illustrent les deux cas qui nous interessent (1 et 3).
Collision Inelastique Non Diffractive  ( ND )
Fig. 3.3 – Collision ine´lastique.
58 CHAPITRE 3. GRANDES GERBES ATMOSPHE´RIQUES
Dans les e´ve´nements ND, les particules sont produites dans une re´gion centrale, plate
en rapidite´ et dans deux re´gions de fragmentations, desquelles e´mergent les particules
leaders.
Collision Inelastique Double Diffractive ( DD )
Fig. 3.4 – Collision ine´lastique.
Les e´ve´nements diffractifs peuvent eˆtre SD ou DD. Dans les cas SD, une seule des deux
particules entrant en collision est encore intacte apre`s la collision, et l’autre particule a e´te´
excite´e en un syste`me de masse plus grande (avec les meˆmes nombres quantiques sauf le
spin), lequel se de´sinte`gre par la suite.
Dans le cas DD, ce sont les deux particules entrant en collision qui sont excite´es en
deux syste`mes de masses diffractives, et qui sont suppose´es se de´sinte`grer inde´pendemment.
Expe´rimentalement, il est difficile de distinguer les deux derniers cas (SD et DD) et ils
sont regroupe´s sous le nom NSD (Non Diffractive Simple).
Le ge´ne´rateur doit nous permettre de simuler les e´ve´nements vus lors d’une expe´rience,
et de de´crire les observables mesure´es. Dans le cas de la production multiple, l’e´nergie
disponible
√
s dans le centre de masse est un parame`tre essentiel. Dans le cas de collisions
sur cible fixe :





Dans le cas ge´ne´ral :
s = (E1 + E2)
2.







ou` pl est l’impulsion longitudinale.
Cependant, expe´rimentalement, nous ne pouvons pas toujours de´terminer la nature des












ou` θ est l’angle entre l’axe de collision et le de´tecteur.
Un e´ve´nement peut eˆtre construit a` partir de deux leaders et d’un nombre varie´ de “clus-
ters”. Chaque “cluster” a une impulsion transverse et une rapidite´ (et une pseudo-rapidite´),
comme dans le cas du mode`le phe´nome´nologique d’UA5. On peut aussi le construire a` par-
tir des hadrons cre´e´s dans la fragmentation de chaque chaˆıne.
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La simulation des particules secondaires est base´e sur les proprie´te´s des particules
charge´es, pour lesquelles les de´tecteurs donnent le plus d’informations.
La multiplicite´ des particules charge´es est tire´e suivant la loi binoˆmiale ne´gative (NBD),
autour d’une valeur moyenne < nch > (qui est une fonction de l’e´nergie dans le centre de
masse) :
P (nch,< nch >,k) =
(nch + k − 1)!(<nch>k )
nch
nch!(k − 1)!(1 + <nch>k )
nch+k
(3.2)
et la multiplicite´ moyenne des particules charge´es [71] est calcule´e ainsi :
< nch >= −6,55 + 6,89 s0,131 , pour
√
s > 200 GeV. (3.3)
Cette distribution rend compte de la violation de l’invariance d’e´chelle dˆıte de KNO (Koba-
Fig. 3.5 – Violation du scaling KNO.
Nielsen-Olesen, scaling KNO) (Fig.3.5), a` travers la quantite´ k (qui peut eˆtre parame´tre´e





Et les quantite´s < nch > et k sont de´termine´es par des ajustements sur les donne´es
expe´rimentales.
Pour simuler les particules neutres, nous ge´ne´rons les photons en tenant compte des
corre´lations entre nγ et nch. De meˆme que pour les particules charge´es, < nγ > peut se
parame´trer en fonction de ln s ou sα. Avec ces informations, nous pouvons de´terminer les
valeurs moyennes des autres particules (Kaons, Pions, re´sonnances...). Leur multiplicite´
est aussi tire´e selon NBD autour des valeurs moyennes.
Ensuite, il faut ge´ne´rer les rapidite´s et les impulsions transverses des particules cre´e´es.
En premie`re approximation, la fonction ge´ne´ratrice des hadrons secondaires s’e´crit comme
la somme des contributions des deux chaˆınes principales du mode`le DPM, dans le centre
de masse [70, 72] :
dN
dy
= A{exp−(y − s1)
2
2σ21





s1 = 0,146 lnE0 + 0,164 (3.5)
σ1 = 0,12 lnE0 + 0,255 (3.6)
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L’ajustement des rapidite´s se fait a` l’aide des re´actions inclusives (toutes multiplicite´s
confondues) sur les distributions de pseudo-rapidite´ mesure´es aux diffe´rentes e´nergies des
collisionneurs. Il est comple`te´ par une adaptation aux re´actions semi-inclusives (multi-
plicite´s fixe´es) comme suit. Il a e´te´ remarque´ que le rapport de la densite´ centrale de
pseudo-rapidite´ semi-inclusive sur la densite´ centrale de pseudo-rapidite´ e´tait une fonction




= (az + b)2 (3.7)
ou` ρ(0) est la densite´ de pseudo-rapidite´ pour y=0 en moyenne, et ρn(0) est la densite´
pour y=0 et pour une multiplicite´ n donne´e.
Cett circonstance nous permet d’obtenir des renseignements sur les distributions de rapi-
dite´ semi-inclusives, produites lors des gerbes atmosphe´riques. De plus, la densite´ centrale





En introduisant la relation 3.4 dans cette relation pour E fixe´e, on obtient une relation
entre s1 et σ1 pour les semi-inclusives apre`s inte´gration. Il est ainsi possible par Monte
Carlo de reproduire les proprie´te´s des semi-inclusives et donc les interactions individuelles
a` l’origine des gerbes. En ce qui concerne l’impulsion transverse des particules secondaires,











et ou` l’exposant n de´pend de la densite´ centrale de rapidite´ (n et p0 de´pendent de l’e´nergie).
Les couples (y,pt) sont tire´s pour chacune des particules secondaires de manie`re ale´atoire,
et non pas en fonction des contraintes cine´matiques. Par conse´quent, il est probable que les
lois de conservation (e´nergie, impulsion) ne soient pas respecte´es. On repasse aux quantite´s
e´nergie et impulsion longitudinale par les formules suivantes :
E = mt cosh y




2, mt est la masse transverse.
Quand il n’y a pas conservation de l’e´nergie-impulsion, l’e´ve´nement est rejete´ et l’on
tire a` nouveau les couples (y,pt) ; quand les re`gles sont respecte´es, l’e´ve´nement est accepte´.
Les distributions de pseudo rapidite´s obtenues sont utilise´es pour l’ajustement des
parame`tres du mode`le (s1, σ1...) sur les re´sultats des collisionneurs.
Dans le cas d’e´ve´nements diffractifs, on tire une masse diffractive M , et un quadri-
vecteur e´nergie-impulsion d’impulsion de transfert −t. La masse diffractive se de´sinte`gre
de manie`re isotrope dans le centre de masse. Cette dernie`re hypothe`se est approximmative,
et il est plus pre´cis de reproduire un syste`me a` deux chaˆınes autour du centre de masse
du syste`me diffractif. Seule diffe´rence, on remplace s par M .
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3.1.4 Extrapolation aux e´nergies ultimes
Nous avons vu comment on ge´ne´rait les particules secondaires lors de l’interaction
hadronique afin d’avoir une simulation Monte Carlo qui reproduise les donne´es des col-
lisionneurs. Il apparaˆıt clairement que les mode`les sont constammnent soumis aux donne´es
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Fig. 3.6 – Distribution de pseudo-rapidite´ pour 6 mode`les utilise´s pour la simulation au
LHC a`
√
s = 14 TeV.
re d’extrapoler les mode`les a` des e´nergies plus e´leve´es afin de simuler ce que nous devrions
observer au LHC par exemple, ou a` plus haute e´nergie encore, lors des collisions des rayons
cosmiques dans l’atmosphe`re et des cascades qui en re´sultent. La difficulte´ actuelle d’ex-
trapoler aux plus hautes e´nergies est bien illustre´e dans les figures 3.6 et 3.7.
Nous avons repris diffe´rents mode`les utilise´s en physique des particules pour la simula-
tion du LHC, et nous avons compare´ les distributions en pseudo-rapidite´ pour l’e´nergie de
14 TeV dans le centre de masse.
Les mode`les utilise´s Fig.3.6 sont de haut en bas PYTHIA 6.122 A, PYTHIA 6.122
mode`le 4, PYTHIA 5.724 ATLAS, PHOJET 1.12, HERWIG 5.6 et ISAJET 5.32. Il est
interessant de souligner le grand intervalle des distributions attendues. Les densite´s cen-
trales de pseudo rapidite´ vont de 3,9 pour ISAJET jusqu’a` 9,5 pour PYTHIA 6.122 A.
Nous remarquons un plateau plus ou moins e´tendu de cette densite´ centrale de pseudo-
rapidite´. De meˆme, les multiplicite´s moyennes vont de 70 a` 125 selon les mode`les.
Nous avons aussi simule´ avec HDPM des collisions proton-proton a` cette e´nergie et a`
1019 eV (140 TeV dans le CM) et nous avons aussi remarque´ des amplitudes d’incertitude
sur ces quantite´s selon les diffe´rentes fonctions de distributions de partons (PDF) que nous
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utilisions (Fig.3.7 histogrammes 2 et 3). Sur cette meˆme figure, nous avons repre´sente´ les
points expe´rimentaux acquis au CERN pour
√
s=630 GeV et au Fermilab a`
√
s=1800 GeV.
Les histogrammes repre´sentent le mode`le HDPM et les lignes continues le mode`le QGSJet.
Il est bien visible sur les points du Fermilab de comprendre pourquoi l’extrapolation a`
de plus hautes e´nergies est difficile ; nous n’avons pas de points au-dela` d’une pseudo-
rapidite´ |η|=3, et donc nous n’avons pas de contraintes pour les mode`les dans la re´gion
de fragmentation. Nous reviendrons ulte´rieurement sur les conse´quences cette incertitude
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Fig. 3.7 – Distribution de pseudo-rapidite´ aux e´nergies du collisionneur et extrapolation
a` 108 GeV et 1010 GeV avec le mode`le HDPM avec deux fonctions de distributions de
partons diffe´rentes (B0 et B−).
dans la partie concernant la simulation des gerbes avec CORSIKA.
3.1.5 Cascade hadronique
Cette partie concerne la cascade hadronique et l’alimentation de la composante pe´ne´tran-
te. Apre`s la premie`re collision, des particules secondaires sont cre´e´es, dont une majorite´
de hadrons, qui vont a` leur tour subir des collisions et produire de nouvelles particules.
C’est ainsi que la cascade hadronique se de´veloppe. Les produits des collisions nucle´on-
noyau ou noyau-noyau sont des nucle´ons et des me´sons avec une composante dominante
de pions. Le Monte Carlo reproduit tous les processus d’interactions et de de´sinte´grations
de ces secondaires.
Nous allons de´crire brie`vement le de´veloppement de cette cascade pour les diverses
particules mises en jeu.
Nucle´ons et noyaux
Pour les e´nergies au-dessus de 100 GeV, les sections efficaces varient mode´re´ment avec
l’e´nergie ; les pertes d’e´nergie par ionisation sont faibles compare´es aux e´nergies cine´tiques
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des hadrons et sont donc ne´glige´es. Le libre parcours moyen des nucle´ons ou des noyaux
est de´termine´ par leur section efficace ine´lastique nucle´on-air.
Fig. 3.8 – Section efficace ine´lastique proton-air des diffe´rents mode`les utilise´s dans COR-
SIKA en fonction de l’impulsion du projectile dans le laboratoire. Les points expe´rimentaux
viennent de [74, 75, 76, 77, 78].
Nucle´on-Nucle´on





ou` ni est la fraction atomique du composant i.
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Ce qui nous donne pour λ :
λ = −λint ln(η)
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(η e´tant un nombre ale´atoire tire´ uniforme´ment entre 0 et 1).
C’est donc la distance moyenne que parcours un noyau ou un nucle´on avant de subir une
interaction et apre`s chaque interaction cette proce´dure est re´ite´re´e.
A` plus basse e´nergie, en dessous de 80 GeV, les sections efficaces d’interaction sont inter-
pole´es des tables donne´es par le mode`le GHEISHA [79], ou d’autres tels que UrQmd et
Fluka.
Noyau-Noyau
Dans l’intervalle d’e´nergie qui nous interesse, nous n’avons pas de donne´es expe´rimenta-
les des sections efficaces ine´lastiques ou du nombre de nucle´ons cible et projectile parti-
cipant a` la collision. Elles sont calcule´es a` partir des sections efficaces nucle´on-nucle´on
suivant la the´orie de Glauber [65].
L’interaction noyau-noyau intervient au de´but de la cascade et concerne le noyau primaire
et ses fragments (abrasion-e´vaporation). L’approche la plus cohe´rente est sans doute celle
du mode`le Nexus.
Les sections efficaces ine´lastiques pour les collisions de noyaux (de nombre de masse de
1 a` 56) avec 14N, 16O et 40Ar sont calcule´es pour trois valeurs diffe´rentes de section efficace
de collision nucle´on-nucle´on a` 30, 45 et 60 mb qui correspondent aux e´nergies 120 GeV,
66,5 TeV et 5,87 PeV dans le laboratoire. Pour les autres noyaux, elles sont interpole´es.
Seul le mode`le Sibyll a sa propre table de section efficace noyau-noyau avec une proce´dure
d’interpolation, les autres mode`les utilisent la me´thode de´crite pre´ce´demment.
Le libre parcours moyen λint est calcule´ de la meˆme manie`re que dans le cas des nucle´ons
en remplac¸ant la section efficace nucle´on-air par noyau-air.
Le nombre de participants a` l’interaction (cible et projectile) de´pend du mode`le choisi.
Hadrons et composante pe´ne´trante
Dans le cas des particules instables, comme les pions et les kaons, il y a compe´tition
entre les processus d’interaction et de de´sinte´gration.
Si l’on de´finit par Dd la distance a` parcourir pour se de´sinte´grer et Di la distance pour
interagir :






ou` Es, ms sont l’e´nergie et la masse du secondaire conside´re´, ρ0 est la densite´ locale de
l’air ; λs est le libre parcours moyen de collision nucle´on-air ou me´son-air et τs est le temps
de vie ; η1 et η2 sont deux nombres ale´atoires tire´s uniforme´ment entre 0 et 1.
On compare les deux expressions pre´ce´dentes afin de voir lequel des deux processus
l’emporte. Si Dd > Di il y a interaction et dans ce cas, la particule interagit au point λi ;
dans le cas contraire, elle se de´sinte`grera au point λd.
La cascade hadronique se de´veloppe longitudinalement et late´ralement, et atteint son
de´veloppe-ment maximum lorsque la de´sinte´gration des pions charge´s (car ils sont les
plus nombreux parmi les hadrons) devient pre´ponde´rante sur les interactions. Ils ali-
mentent alors la composante muonique de la gerbe sur laquelle nous reviendrons. Quant
aux pio, en-dessous de 1014 eV, leur dure´e de vie est trop courte pour une propaga-
tion (τpio=0,83×10−16 s), ils se de´sinte`grent imme´diatement pour donner deux photons
dans 98,8% des cas et alimenter la cascade e´lectromagne´tique. La de´sinte´gration est aussi
imme´diate pour les me´sons η, ρ, K∗ et les re´sonnances ∆.
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Apre`s avoir de´crit les interactions a` haute e´nergie et le de´veloppement de la cascade
hadronique, nous avons pu voir qu’une partie ge´ne´rait une composante muonique et une
autre e´lectromagne´tique. C’est de cette dernie`re dont nous allons parler maintenant.
3.2 The´orie de la cascade e´lectromagne´tique
Tout photon ou e´lectron de haute e´nergie entrant dans l’atmosphe`re engendre une
cascade e´lectromagne´tique. Les photons primaires peuvent provenir de la de´sinte´gration
de me´sons pio, Ko ou η cre´e´s dans la cascade hadronique, ou eˆtre de vrais primaires venant
de l’espace, de meˆme que les e´lectrons.
La the´orie de l’interaction e´lectromagne´tique de´crit les pertes d’e´nergie par collision et
rayonnement des particules charge´es traversant la matie`re.
Les collisions produisent l’excitation des atomes ou bien l’ionisation. Cette perte d’e´nergie
est dissipe´e dans le milieu. L’e´nergie perdue par rayonnement est distribue´e de manie`re
relativement uniforme aux photons secondaires.
L’e´volution de la cascade est module´e par les sections efficaces de´rive´es de l’e´lectrodynami-
que quantique.
Le de´but de la cascade (aux plus hautes e´nergies) est re`gle´ par le Bremsstrahlung pour
l’e´lectron et la cre´ation de paires pour les photons.
Aux e´nergies plus faibles, dans le cas des e´lectrons ainsi que des particules charge´es plus
lourdes, les pertes par collison dominent celles par rayonnement ; cette e´nergie est dissipe´e
dans le milieu. Les photons subissent les processus de cre´ation de paires et de collision
Compton. Ainsi a` chaque nouvelle e´tape, l’accroissement du nombre d’e´lectrons et de
photons continue tandis que l’e´nergie individuelle se de´grade jusqu’a` ce que les e´lectrons
atteignent une e´nergie seuil ou` les pertes par radiation ne peuvent plus compenser celles
par collisions. Aux n´ergies plus faibles, la section efficace d’annihilation pour les positrons
est importante et la cascade devient charge´e ne´gativement.
3.2.1 Proble`me ge´ne´ral de la cascade
Dans de nombreux proble`mes de physique il est question de l’interaction des particules
charge´es avec la matie`re. Supposons un e´lectron ou un photon d’e´nergie E0 incident au-
dessus d’une bande de matie`re et conside´rons le plan perpendiculaire a` la direction de
propagation de la particule primaire. A` une profondeur t du point d’incidence, quelle est
la probabilite´ d’avoir Mpi e´lectrons et Mγ photons qui passent a` travers le plan et que
chacune de ces particules ait une e´nergie dans un intervalle dEl, des coordonne´es spatiales
dσm, et des coordonne´es angulaires dωn?
Ce proble`me est assez complexe ; cependant une premie`re simplification peut eˆtre faite : la
se´paration du de´veloppement longitudinal et de l’extension late´rale.
A` grande e´nergie, les angles d’e´mission des e´lectrons secondaires sont tre`s petits ; dans
les milieux peu denses, la diffusion des e´lectrons est aussi petite. Ainsi la cascade se
de´veloppe essentiellement dans la direction d’incidence de la particule primaire, ce qui per-
met de traiter le de´veloppement longitudinal et l’extension late´rale comme deux proble`mes
inde´pendants.
Le premier de´termine la de´pendance des fonctions de´crivant la cascade en terme d’e´pais-
seur de matie`re traverse´e en ne´gligeant l’augmentation du chemin parcouru duˆ a` l’extension
angulaire des particules. L’e´tude de l’extension late´rale autour de l’axe et la distribution
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angulaire des particules de la cascade sera mene´e en utilisant l’information obtenue du
premier proble`me.
Une autre simplification est l’e´tude du comportement moyen des cascades. En effet, il
est plus simple de calculer le nombre moyen d’e´lectrons (ou de photons) a` une profondeur
t et d’e´nergie supe´rieure a` El, que de calculer la probabilite´ que le nombre de ces particules
ait une valeur de´termine´e.
Bien que le comportement moyen ait souvent suffi pour re´soudre les proble`mes ou` interve-
naient les cascades, cette deuxie`me simplication soule`ve un proble`me important qui lui est
relie´ : ce sont les fluctuations des fonctions de´crivant la cascade de manie`re individuelle.
Les notations utilise´es par la suite sont celles de Rossi [80] et Nishimura [81].
3.2.2 Approximations
Lors du passage des particules (charge´es ou photons) a` travers la matie`re, celles-ci sont
soumises a` diffe´rents processus e´lectromagne´tiques (Fig.3.9).
Pour une particule charge´e :
ú la perte par collision. La particule charge´e collisionne un atome du milieu et transfe`re
une partie de son e´nergie a` un e´lectron atomique ;
ú la diffusion par le champ coulombien des noyaux atomiques du milieu traverse´ ;
ú la perte par rayonnement de freinage ou Bremsstrahlung. Les particules de grande
e´nergie peuvent e´mettre des photons lors du passage dans le champ coulombien du
noyau lorsqu’elles sont acce´le´re´es.
De meˆme, pour des photons traversant la matie`re, les processus suivants sont conside´re´s :
ú l’effet Compton. Un photon collisionne un e´lectron atomique et est diffuse´ transfe`rant
une partie de son e´nergie a` l’e´lectron ;
ú la cre´ation de paires. Un photon peut cre´er une paire e´lectron-positron. Cela ne peut
se produire qu’en pre´sence du champ e´lectrique des noyaux de la matie`re traverse´e
(pour la conservation des impulsions).
Parmi les processus cite´s, les plus importants pour le de´veloppement de la cascade e´lectro-
magne´tique sont le rayonnement de freinage et la cre´ation de paires dans le champ e´lectrique
des noyaux. D’autres processus (non e´lectromagne´tiques) existent a` plus haute et a` plus
basse e´nergie.
Avant d’aller plus loin, il est ne´cessaire d’introduire quelques de´finitions de´coulant de
la the´orie du Bremsstrahlung. La premie`re est celle de la longueur de radiation.
Elle caracte´rise la quantite´ de matie`re traverse´e ; elle s’exprime en g.cm−2. C’est la
distance moyenne au bout de laquelle l’e´nergie de l’e´lectron est divise´e par e, et correspond
a` 79 du libre parcours moyen du photon pour la cre´ation de paires. Elle vaut 37,1 g.cm
−2






Z(Z + 1) ln(183Z−
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Un ajustement donne :
X0 =
716.4 A
Z(Z + 1) ln( 287√
Z
)
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Fig. 3.9 – Contributions relatives des pertes par collision et par rayonnement par longueur
de radiation en fonction de l’e´nergie, dans l’air et dans le plomb.
Milieu Z A X0 (g/cm
2) X0 (cm) Ec (MeV)
hydroge`n 1 1 63 700 000 350
he´lium 2 4 94 530 000 250
lithium 3 7 83 156 180
carbone 6 12 43 18,8 90
azote 7 14 38 30 500 85
oxyge`ne 8 16 34 24 000 75
aluminium 13 27 24 8,9 40
silicium 14 28 22 9,4 39
fer 26 56 13,9 1,76 20,7
cuivre 29 63 12,9 1,43 18,8
argent 47 110 9,3 0,89 11,9
tungste`ne 74 184 6,8 0,35 8
plomb 82 207 6,4 0,56 7,4
air 7,3 14,4 37 30 000 84
silice 11,2 21,7 27 12 57
eau 7,5 14,2 36 36 83
Tab. 3.1 – Valeur de la longueur de radiation et de l’e´nergie critique pour diffe´rents
mate´riaux.
Le tableau 3.1 donne quelques valeurs de la longueur de radiation pour diffe´rents mate´riaux.
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Une autre de´finition est celle de l’e´nergie critique, Ec. Parfois, elle est de´finie comme
l’e´nergie a` laquelle les deux taux de perte d’e´nergie par ionisation et par rayonnement sont
e´gaux. Une autre a e´te´ donne´e par Rossi qui la de´fini comme e´tant l’e´nergie a` laquelle la
perte par ionisation par longueur de radiation est e´gale a` l’e´nergie de l’e´lectron. Suivant
l’approximation de Berger et Seltzer (PDG), Ec=
800MeV
Z+1,2 . Ec est de 81 MeV pour l’air.
Les calculs de probabilite´ de Bremsstrahlung et de cre´ation de paires furent e´tudie´s
par Bethe et Heitler qui trouve`rent une formulation simplifie´e.
Le rayonnement de freinage (Fig.3.10) est lie´ a` la diffusion. En effet, lorsque les parti-
cules charge´es traversent la matie`re, elles sont de´vie´es par le champ e´lectrique des noyaux.
La distance qui se´pare le noyau du lieu ou` se produit le rayonnement joue un roˆle im-
portant. Si cette distance est de l’ordre de la taille du noyau, il y a un effet d’e´crantage
des e´lectrons du corte`ge a` prendre en compte. Dans la plupart des cas, la distance est
grande devant la taille nucle´aire et le noyau est conside´re´ comme une charge ponctuelle.
La probabilite´ diffe´rentielle d’e´mission par longueur de radiation d’un photon d’e´nergie W
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Fig. 3.10 – Diagrammes de Feynmann pour le rayonnement de freinage (Bremsstrahlung).
Pour la cre´ation de paires (Fig.3.11), la probabilite´ diffe´rentielle par longueur de ra-
diation pour qu’un photon d’e´nergie E cre´ une paire e´lectron-positron dont l’un des deux
a une e´nergie W s’e´crit :
Ψ(v) = v2 + (1− v)2 + (2
3
− 2b)v(1− v)
avec les meˆmes conventions pour v et b.
Il y a deux approximations dites “approximation A” et “ approximation B”. L’approxi-
mation A ne´glige les processus de collision et l’effet Compton. L’approximation B ne´glige
encore l’effet Compton, et les pertes par collision sont de´crites par une perte constante.
Chaque approximation conduit a` un syste`me d’e´quations inte´gro-diffe´rentielles diffe´rent.





Fig. 3.11 – Diagramme de Feynmann pour la cre´ation de paires.
3.2.3 Mode`le simplifie´
E´tudions un mode`le tre`s simple nous permettant de tirer des re´sultats qualitatifs des
gerbes atmosphe´riques :
ú chaque e´lectron d’e´nergie supe´rieure a` l’e´nergie critique e´met une radiation a` une
distance d’une longueur de radiation de l’endroit ou` il a e´te´ produit et dans ce
processus, il perd la moitie´ de son e´nergie en un photon secondaire ;
ú de meˆme, on suppose que chaque photon produit une paire (e+e−) a` une distance
e´gale a` une longueur de radiation de l’endroit ou` il a e´te´ cre´e´ en partageant de
manie`re e´gale son e´nergie entre les deux particules secondaires (la section efficace
totale de production de paires est en re´alite´ σp =
7
9σi) ;
ú l’effet Compton est ne´glige´ ;
ú les pertes par collision des e´lectrons avec une e´nergie supe´rieure a` l’e´nergie critique
sont ne´glige´es ;
ú les e´lectrons d’e´nergie infe´rieure a` l’e´nergie critique cessent les processus radiatifs et
sont tre`s vite au repos a` cause des pertes par collision.
Apre`s t longueurs de radiation, le nombre total d’e´lectrons et de photons est N = 2t,
et l’e´nergie de chaque particule est E = E02t . Alors le nombre total de particules avec une
e´nergie supe´rieure a` E s’e´crit comme la somme du nombre d’e´lectrons Π et de photons Γ :
N(E,t) = Π(E,t) + Γ(E,t)









Remarquons tout de suite que le caracte`re discontinu est duˆ aux hypothe`ses tre`s simples ;
on s’attendrait a` une de´pendance de N en t plus douce. La valeur maximum pour N est
N = E00 a` t = ln(
E0
0
). Dans ce mode`le, a` toutes les profondeurs, toutes les particules
ont la meˆme e´nergie. En fait, a` une profondeur donne´e, il y a une distribution d’e´nergie
qui change au fur-et-a`-mesure que le de´veloppement de la gerbe progresse. Les particules
de basse e´nergie sont plus abondantes. On peut conside´rer un spectre moyen appele´ la
distribution moyenne d’e´nergie sur la profondeur et ponde´re´ par le nombre de particules
a` chaque profondeur :
∫ ∞
0
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Le spectre inte´gral moyen des particules obe´it a` une loi en 1E . Ce re´sultat est valable
pour les particules d’e´nergie supe´rieure a` l’e´nergie critique. Dans ce mode`le, les e´lectrons
et les photons sont traite´s de la meˆme manie`re, c’est-a`-dire qu’ils ont le meˆme spectre
d’e´nergie, ce qui n’est pas le cas dans la re´alite´.
3.2.4 Me´thodes analytiques et e´quations de diffusion
L’approche de Carlson et Oppeinheimer a e´te´ diffe´rente. En e´tudiant les pertes et les
gains dans une bande infinite´simale de matie`re dt, ils obtinrent un ensemble d’e´quations
de´crivant la variation du nombre d’e´lectrons et de photons dans chaque intervalle d’e´nergie.
Ensuite, ils re´solve`rent ces e´quations a` l’aide de simplifications dans les expressions des
probabilite´s des phe´nome`nes e´le´mentaires. Landau et Rumer de´veloppe`rent cette me´thode
ainsi que Snyder et Serber.
Tout d’abord, nous e´crirons les e´quations dans leur forme ge´ne´rale sans l’approxima-
tion de la perte continue d’e´nergie.
Soient pi(E,t)dE et γ(E,t)dE les nombres d’e´lectrons et de photons d’e´nergie E a` dE pre`s
a` la profondeur t.
Faisons un bilan des gains et des pertes pour les e´lectrons puis pour les photons.
Bilan pour les e´lectrons :
ú les photons d’e´nergie E
′
> E produisent des e´lectrons d’e´nergie E a` dE pre`s, dont












,E)dE est la probabilite´ par longueur de radiation pour qu’un photon
d’e´nergie E
′
produise un e´lectron d’e´nergie E a` dE pre`s. Cela peut se faire par une









φpaire est la probabilite´ diffe´rentielle de production de paires, et φCompton est la
probabilite´ par longueur de radiation pour qu’un photon d’e´nergie E
′
fasse une
collision Compton dans laquelle le photon diffuse´ ait une e´nergie E
′ −E a` dE pre`s.
L’effet Compton est ne´glige´ ; le processus est alors uniquement la cre´ation de paires
qui augmente le nombre d’e´lectrons ;
ú les e´lectrons d’e´nergie E
′















est la probabilite´ par longueur de radiation pour qu’un e´lectron d’e´ner-
gie E
′
produise un e´lectron d’e´nergie E a` dE pre`s. Cela peut se produire par un pro-
cessus radiatif dans lequel l’e´lectron perd une e´nergie E
′−E, ou par collision dans la-
quelle un des deux e´lectrons en collision sort avec une e´nergie E, alors on a φpipi(E
′
,E)




′ − E) + φcol(E′ ,E) c’est-a`-dire la probabilite´ diffe´rentielle de ra-
diation plus celle de collision. Cette dernie`re est ne´glige´e dans l’approximation A ;
ú les e´lectrons initialement dans l’intervalle d’e´nergie E a` dE pre`s quittent celui-ci en
perdant une partie de leur e´nergie ; ce nombre vaut :
pi(E,t)µpi(E)dEdt





















Bilan pour les photons :
Conside´rons maintenant le changement du nombre de photons d’e´nergie E a` dE pre`s
quand ils traversent une e´paisseur dt.
ú les e´lectrons d’e´nergie E
′














repre´sente la probabilite´ par longueur de radiation qu’un e´lectron
d’e´nergie E
′
produise des photons d’e´nergie E a` dE pre`s. Ceci se produit lors d’un





ú quelques photons, initialement avec une e´nergie E a` dE pre`s sont absorbe´s par la









avec µγ(E) = µpaire(E) et φγpi(E,E
′
) est la probabilite´ diffe´rentielle pour qu’un
photon d’e´nergie E produise une paire e´lectron-positron dont l’un a une e´nergie E
′
et l’autre E −E ′ .
Si nous faisons le bilan, nous avons un syste`me d’e´quations de transport de´crivant l’e´quilibre


















































: perte par production de paires
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On a donc un syste`me line´aire inte´gro-diffe´rentielle d’e´quations ; comme elles ressemblent
a` celles de la diffusion, elles sont appele´es e´quations de diffusion :
∂pi(E,t)
∂t
= −Api +Bγ (3.14)
∂γ(E,t)
∂t
= Cpi −Dγ (3.15)
Le nombre d’e´lectrons et de photons d’e´nergie E a` t+dt ne de´pend que du nombre
d’e´lectrons et de photons a` t d’e´nergie E. Nous pouvons prendre diffe´rentes conditions ini-
tiales ; par exemple pi(E,0) = npi(E) et γ(E,0) = nγ(E) et ou` l’on a un spectre diffe´rentiel
d’e´nergie ; ou bien pour une particule incidente pi(E,0) = δ(E − E0) et γ(E,0) = 0 (avec
δ(x) = 0 pour x diffe´rent de 0 et
∫ 
− δ(x)dx= 1 pour  diffe´rent de 0).
D’autre part, nous nous sommes place´s dans l’approximation A en ne´gligeant les col-
lisions. Dans le cas de l’approximation B, elles ne sont plus ne´glige´es et un autre terme
intervient dans la variation du nombre d’e´lectrons. Le syste`me s’e´crit alors :
∂pi(E,t)
∂t





= Cpi −Dγ (3.17)
Les de´finitions de A, B, C et D peuvent eˆtre trouve´es en annexe C.
3.2.5 Re´solution des e´quations de transport a` 1 dimension
Nous allons nous placer dans le cas de l’approximation A, c’est-a`-dire que nous ne´gligerons
le terme contenant  et nous mettrons a` profit la syme´trie obtenue entre les termes de 3.14.
Les processus pris en compte sont uniquement le Bremsstrahlung et la cre´ation de paires.
Cherchons des solutions particulie`res a` variables se´pare´es du type :
pi(E,t) = f(t)Fpi(E)
γ(E,t) = f(t)Fγ(E)
Ce type de solution est appele´ aussi “solution stationnaire”. En injectant ces solutions





f = Constante× exp(µt)
Nous pouvons remarquer que le spectre en e´nergie des e´lectrons et des photons ne change
pas au cours du de´veloppement, mais que le nombre de particules varie exponentiellement.
Dans le cas de l’approximation A le syste`me peut se re´e´crire sous la forme (pour le de´tail
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En remplac¸ant ces expressions dans les e´quations on obtient le syste`me suivant :













































Les calculs nume´riques pour diffe´rentes valeurs de s montrent que le spectre en
dE
Es+1
caracte´rise le comportement de la cascade ; l’indice spectral indique l’aˆge de la gerbe,
c’est-a`-dire le stade de de´veloppement de la gerbe.
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Les solutions sont des combinaisons line´aires de µ1 et de µ2. Les fonction fpi(t) et fγ(t) ne
de´pendant que de t s’e´crivent sous la forme :
fpi(t) =
f0B(s)
µ1(s)− µ2(s) (exp(µ1(s)t)− exp(µ2(s)t))
fγ(t) =
f0
µ1(s)− µ2(s) ({A(s) + µ1(s)} exp(µ1(s)t)− {A(s) + µ2(s)} exp(µ2(s)t))
Faisons quelques remarques avant de poursuivre.
Tout d’abord, exp(µ2(s)t)  exp(µ1(s)t) implique que le second terme de chacune des
deux e´quations devient ne´gligeable, ainsi le rapport photons sur e´lectrons ne de´pend plus
que de t. L’autre remarque est que pour s=1, µ1(1)=0 ; nous en verrons les conse´quences
un peu plus loin.
Maintenant, il nous faut trouver les solutions des e´quations de diffusion sous des condi-
tions initiales arbitraires, comme par exemple un photon primaire d’e´nergie E0. Pour cela,
il nous faut introduire la transformation de Mellin ainsi que la transformation de Laplace









ou` s est un parame`tre complexe. Si nous posons comme condition initiale :
t = 0 : γ(0,E) = δ(E − E0) et fγ(0,s) = Es0.







D’apre`s les solutions particulie`res trouve´es pre´ce´demment nous obtenons :
Mpi(s,t) =
Es0B(s)
µ1(s)− µ2(s) (exp(µ1(s)t)− exp(µ2(s)t))
Pour avoir acce`s maintenant a` pi(E,t) lorsque l’on a Mpi(s,t), il suffit d’inverser la trans-


















µ1(s)− µ2(s) exp (µ1(s)t)
La partie en exponentielle µ2 est ne´glige´e.
Pour inte´grer ce dernier membre, il est ne´cessaire de se´parer le terme sous l’inte´grale en
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Ce dernier facteur pre´sente un col (en fait un minimum sur l’axe re´el et un maximum sur












On se place alors a` s0=s¯, et on inte`gre sur l’axe imaginaire. Le facteur qui varie lentement
avec s est sorti de l’inte´grale (e´tant pris comme une constante). s est le parame`tre
d’aˆge. L’inte´grale peut eˆtre calcule´e en faisant un de´veloppement autour de (s-s¯).
∫ s0+i∞
s0−i∞




















La variation avec t est domine´e par le terme exponentiel de l’expression 3.18. Le nombre









+ µ1(s) = 0
Ce qui est e´quivalent a` dire µ1(s) = 0, c’est-a`-dire a` s=1.




Remarquons que la phase d’absorption qui commence quand l’e´nergie devient proche de
l’e´nergie critique (84 MeV dans l’air) n’est pas contenue dans l’approximation A. D’autre
part, s est une fonction de la profondeur t d’atmosphe`re et de y, logarithme du rapport
d’e´nergie primaire et de la somme de l’e´nergie des particules a` cette profondeur.





















A` trois dimensions, la situation est plus complexe. Il faut tenir compte de la diffusion


























ou` pi(E,t,r,θ) et γ(E,t,r,θ) sont les densite´s d’e´lectrons et de photons dans l’intervalle
dEdtdrdθ, t est la profondeur atmosphe´rique en unite´ deX0, et θ est la de´viation angulaire,
r est celle late´rale et E l’e´nergie de la particule conside´re´e. Es est l’e´nergie de diffusion et
vaut 21,2 MeV dans l’air.
Un processus dont nous n’avons pas encore parle´ est l’effet LPM qui modifie le de´veloppe-
ment de la gerbe e´lectromagne´tique a` tre`s haute e´nergie.
3.2.6 Effet Landau-Pomeranchuk-Migdal
A` tre`s haute e´nergie, le rayon effectif des processus de Bremsstrahlung et de production
de paires augmente fortement et peut devenir plus grand que la distance moyenne entre
les atomes voisins du milieu traverse´. Cela engendre un effet d’interfe´rence connu sous le
nom d’effet Landau-Pomeranchuk-Migdal (LPM).
Si l’on conside`re un e´lectron incident de tre`s haute e´nergie, E0, qui e´met par rayonne-
ment de freinage un photon d’e´nergie K, il est possible de montrer que les contributions
dominantes dans le processus de Bremsstralhung sont les interactions qui ont lieu a` la
distance reff du noyau, tel que [81] :




Dans le syste`me du laboratoire, le temps ne´cessaire au rayonnement du photon va eˆtre
multiplie´ par le facteur de Lorentz γ = E0/mec
2, ce qui va accroˆıtre la distance par-
courue par l’e´lectron avant de libe´rer le photon. Si cette distance devient supe´rieure a` la
distance moyenne qui se´pare les atomes du milieu, l’e´lectron pourra subir une diffusion
coulombienne multiple par les atomes au voisinnage desquels il passera avant de rayonner
le photon.
L’angle moyen de diffusion coulombienne multiple d’un e´lectron d’e´nergie E0 traversant














Lorsqu’un e´lectron parcourt la distance reff , l’angle de diffusion peut devenir supe´rieur a`
l’angle d’e´mission du photon, ce qui provoquera une diminution de la section efficace de
rayonnenement de freinage.
L’effet LPM devient dominant lorsque l’angle de diffusion devient supe´rieur a` l’angle
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On peut traiter de la meˆme manie`re le cas de la production de paires par un photon
de tre`s haute e´nergie ; il suffit de remplacer E0 −K par K − E0.
L’effet LPM commence a` intervenir pour les gerbes atmosphe´riques vers 5×1017 eV
pour le Bremsstrahlung et 5×1018 eV pour la cre´ation de paires. Cependant, ses effets ne
se font vraiment sentir qu’a` des e´nergies de 1020 eV : les gerbes initie´es par des photons
seront alors marque´es par un de´veloppement longitudinal plus lent, et donc plus profondes
et plus jeunes que les autres. Ce sera une signature d’une composante de photons dans le
spectre primaire.
3.3 Simulation avec CORSIKA
Le code de simulation CORSIKA est un programme pour la simulation de gerbes
atmosphe´riques, de la premie`re interaction a` ultra-haute e´nergie jusqu’a` la production de
milliards de particules qui arrivent au niveau d’observation. Nous avons de´taille´ tous les
processus ayant cours tout au long du de´veloppement de la cascade, voyons comment cela
se traduit sur les observables expe´rimentales.
3.3.1 Profil longitudinal
Dans cette premie`re partie, nous nous sommes interesse´s au profil longitudinal des
gerbes, c’est-a`-dire le de´veloppement tout au long de la traverse´e de l’atmosphe`re. Ce
de´veloppement est observe´ par les de´tecteurs de fluorescence d’Auger.
Nous avons simule´ avec CORSIKA 6.016 des lots de 40 gerbes pour diffe´rentes e´nergies
et diffe´rents angles ze´nithaux (l’angle azimuthal est tire´ ale´atoirement entre 0 et 2pi pour
chaque gerbe). Le mode`le d’atmosphe`re utilise´ est le mode`le standard US (mode`le par
Atmosphère standard US
paramétrisée par Linsley
La hauteur H donnée en km donne l’épaisseur 
d’atmosphère en g.cm−2
  
H =   10    ...   40    km   −−−−−> T =  6,12890e−1 + 1,3056e3 exp(− H / 6,3614)
H =     4    ...   10    km   −−−−−> T = −9,49190e1  + 1,1449e3 exp(− H / 8,7815)
H =    −5,8 ...     4    km   −−−−−> T = −1,86556e2  + 1,2227e3 exp(− H / 9,9419)
H =   40    ... 100    km   −−−−−> T =                         5,4018e2 exp(− H / 7,7217)
H = 100    ... 112,8 km   −−−−−> T =  1,12829e−2  −  H / 1e4
Fig. 3.12 – Parame´trisation de l’atmosphe`re utilise´e pour les simulations.
de´faut dans CORSIKA) (Fig.3.12). Cependant CORSIKA be´ne´ficie aussi d’atmosphe`res
spe´cifiques : e´te´, hiver, e´quateur, poˆles...
78 CHAPITRE 3. GRANDES GERBES ATMOSPHE´RIQUES
Influence de l’angle ze´nithal :
Les figures 3.13(a) et 3.13(b) repre´sentent toutes les deux, le profil longitudinal du
nombre d’e´lectrons et de positrons en fonction de l’e´paisseur d’atmosphe`re traverse´e dans
le cas d’un proton primaire a` 1020 eV pour trois angles ze´nithaux diffe´rents (0o, 40o et
60o).
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 : niveau d’Auger-2870 g.cm
(b) Atmosphe`re verticale. (de gauche a`
droite : 60o, 40o, 0o).
Fig. 3.13 – De´veloppement longitudinal moyen du nombre d’e´lectrons et positrons pour un
proton primaire a` 1020 eV pour diffe´rents angles ze´nithaux (mode`le QGSJet01) avec les
fluctuations a` ±σ/2. La couleur magenta est pour 0o, rouge pour 40o et la couleur verte
pour 60o.
La figure 3.13(a) montre l’e´volution du nombre d’e´lectrons et positrons (la majorite´
des particules charge´es) en fonction de l’e´paisseur d’atmosphe`re traverse´e, ou autrement
dit de l’angle d’inclinaison de la gerbe. Quel que soit l’angle, la gerbe atteint son maximum
a` la meˆme e´paisseur traverse´e. La figure 3.13(b) montre que le maximum de la gerbe ne
se produit pas a` la meˆme altitude et qu’au niveau d’observation, le nombre de particules
touchant le sol est bien diffe´rent du fait de l’absorption (de gauche a` droite : 60o, 40o, 0o).
Qu’en est-il pour les muons?
Au contraire des e´lectrons, le maximum du de´veloppement des muons n’est pas le meˆme
en fonction de l’e´paisseur traverse´e (Fig.3.14). Cela de´pend du point d’interaction et du
de´veloppement de la composante hadronique, en particulier de la de´sinte´gration des pions,
puisque nous avons vu que la longueur de de´sinte´gration de´pendait de la densite´ locale.
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(a) E´paisseur d’atmosphe`re traverse´e. (de
gauche a` droite : 0o, 40o, 60o).




















870 : niveau d’Auger o, 60o, 40o = 0θ
(b) Atmosphe`re verticale. (de gauche a`
droite : 60o, 40o, 0o).
Fig. 3.14 – De´veloppement longitudinal moyen du nombre de muons pour un proton pri-
maire a` 1020 eV pour diffe´rents angles ze´nithaux (mode`le QGSJet01) avec les fluctuations.
La couleur magenta est pour 0o, rouge pour 40o et la couleur verte pour 60o.
Influence de l’e´nergie :
Le nombre de particules cre´e´es dans les gerbes est de´pendant de l’e´nergie. Il existe
une relation entre l’e´nergie primaire et le nombre de particules charge´es. Le nombre de
particules charge´es au maximum d’une gerbe est proportionnelle a` l’e´nergie primaire ex-
prime´e en GeV : par exemple a` 1020 eV (1011 GeV), nous avons de l’ordre de 60 milliards
de particules au maximum. La forme du de´veloppement longitudinal est la meˆme quelle
que soit l’e´nergie, seul le nombre de particules change, meˆme dans la phase d’absorption
(apre`s le maximum) (Fig.3.15(a)). Le minimum de fluctuations est obtenu au maximum.
Pour les muons, le profil est beaucoup plus plat apre`s qu’ils aient atteint leur maximum ;
ils sont bien moins vite absorbe´s (Fig.3.15(b)).
Profondeur du maximum : Xmax
La profondeur du maximum, note´e Xmax est la profondeur d’atmosphe`re ou` la cascade
atteint son maximum de de´veloppement en terme de particules charge´es, ce qui correspond
globalement au nombre d’e´lectrons et positrons. C’est un indicateur de la composition.
La de´tection des gerbes atmosphe´riques nous donne des informations indirectes sur la
particule primaire, et sa nature en particulier : les rayons cosmiques d’e´nergie extreˆme
sont-ils des protons, des noyaux le´gers ou lourds? La figure 3.16 re´capitule les valeurs de
Xmax de diverses expe´riences en fonction de l’e´nergie, ainsi que la pre´diction du mode`le
QGSJet utilise´ pour la simulation de gerbes. La pre´diction des autres mode`les tel que
Sibyll 2.1, Nexus 3 sont sensiblement les meˆmes jusqu’a` 1017 eV aussi bien pour proton
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(a) De´veloppement longitudinal moyen des
e´lectrons et des positrons pour diffe´rentes
e´nergies.













(b) De´veloppement longitudinal des muons
pour diffe´rentes e´nergies.
Fig. 3.15 – De´veloppement longitudinal moyen des e´lectrons et des muons pour diffe´rentes
e´nergies. Le profil est nettement plus plat dans le cas des muons. Le minimum de fluctua-




























Fig. 3.16 – Pre´diction de la profondeur du maximum Xmax avec le mode`le QGSJet01
pour un proton et un fer primaire en fonction de l’e´nergie ; Xmax mesure´s par diverses
expe´riences entre 1014 eV et 1020 eV.
que pour les noyaux de fer ; au-dela`, QGSJet se de´tache des deux autres pour le proton en
se rapprochant des donne´es avec une pente plus douce en fonction de l’e´nergie.
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Particules positives et ne´gatives :
Dans le de´veloppement de la gerbe, le nombre d’e´lectrons est plus important que
le nombre de positrons (Fig.3.17(a)) [82], alors que ce n’est pas le cas pour les muons
(Fig.3.17(b)). Cela pourrait engendrer un effet cohe´rent et provoquer une e´mission radio,
l’effet Askaryan [83, 84].



























(a) De´veloppement longitudinal des e´lectrons
et des positrons.

























 identique-µ et des +µveloppement des ed
(b) De´veloppement longitudinal des µ+ et des
µ−.
Fig. 3.17 – De´veloppement longitudinal des particules charge´es. Il est identique entre les
muons charge´s positivement et ne´gativement (a` droite) alors que ce n’est pas le cas des
e´lectrons et des positrons (a` gauche). Cette asyme´trie de de´veloppement pourrait eˆtre a`
l’origine d’une e´mission radio : l’effet Askaryan [83, 84].
Extrapolation des mode`les et de´veloppement de la gerbe
Malgre´ les grandes incertitudes observe´es avec les diffe´rents mode`les (Fig.3.6), ce qui
nous interesse ici, c’est de savoir quelles sont les effets sur le de´veloppement longitudinal
d’une gerbe atmosphe´rique en fonction des diffe´rentes caracte´ristiques de cette premie`re
interaction que nous ne maˆıtrisons pas.
Pour cela, nous avons incorpore´ les ge´ne´rateurs Monte Carlo de collision correspondant
a` Pythia et Isajet dans un programme de simulation rapide (partie hadronique semblable a`
celle de Corsika, et fonctions analytiques de type NKG en-dessous de 106 GeV) qui a` partir
des particules secondaires cre´e´es lors de la premie`re interaction proton-proton, simule le
de´veloppement longitudinal de la gerbe ; puis par la suite, nous avons imple´mente´ dans
CORSIKA, le ge´ne´rateur pour chacun de ces deux mode`les, en particulier la distribution de
pseudo-rapidite´ et le nombre de particules charge´es en fonction de l’e´nergie, afin d’utiliser
le programme EGS, qui va permettre de suivre toutes les particules aux basses e´nergies.
Nous avons parame´tre´ en fonction de l’e´nergie le nombre de particules charge´es pro-
duites par les deux mode`les extreˆmes, ISAJET et PYTHIA 6.122 A, ainsi que la distribu-
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tion de pseudo rapidite´.
nIsajetch = 5,3 s









Les figures 3.18 montrent les re´sultats du de´veloppement longitudinal a` 1017 eV et a`
1019 eV obtenus avec ces deux mode`les que nous avons compare´ avec des simulations de
CORSIKA 6.016 utilisant le mode`le QGSJet01.
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Fig. 3.18 – De´veloppement longitudinal du nombre d’e´lectrons-positrons pour un pro-
ton primaire avec les mode`les ISAJET, PYTHIA et QGSJet01. La couleur magenta est
pour le mode`le IsaJet imple´mente´ dans CORSIKA, la couleur verte est le mode`le Pythia
imple´mente´ dans CORSIKA, et la couleur bleu est le mode`le QGSJet.
Il semble y avoir quelques diffe´rences. La premie`re est la profondeur du maximum
qui est le´ge`rement plus petite (∆Xmax=50 g) dans le cas de QGSJet que dans le cas des
deux autres mode`les. D’autre part, le nombre de particules au maximum est le meˆme a`
1017 eV tandis qu’a` 1019 eV, QGSJet pre´dit plus de particules que Pythia et Isajet. Les
diffe´rences peuvent s’expliquer par le fait que les multiplicite´s du mode`le QGSJet sont
plus importantes, par conse´quent, les particules leaders emportent moins d’e´nergie, et la
gerbe pe´ne`tre moins profonde´ment dans l’atmosphe`re et le maximum a aussi lieu plus
toˆt. Cela montre que le de´veloppement longitudinal de la gerbe ne semble pas tellement
modifie´ malgre´ les e´carts importants des premie`res collisions. L’estimation de l’e´nergie par
la fluorescence serait alors assez inde´pendante du mode`le.
En revanche l’e´tude du nombre de muons au sol montre de grandes disparite´s entre les trois
mode`les. A` 1019 eV, Isajet pre´dit un nombre de muons au niveau du sol (niveau d’Auger
870 g.cm−2) d’environ 36×106 tandis que Pythia en donne de l’ordre 24×106 et QGSJet
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en donne plus de 60×106. Cela peut s’expliquer par le fait que QGSJet produit beaucoup
plus de pions dans les premie`res interactions que les deux autres mode`les. Si tel est le
cas, l’estimation de l’e´nergie par le de´tecteur de surface d’Auger sensible en particulier a`
la composition muonique serait sans doute modifie´e. L’e´tude est pre´liminaire et demande
quand meˆme un approffondissement afin de ve´rifier ce dernier point.
3.3.2 Distribution late´rale
La distribution late´rale est la re´partition des densite´s de particules en fonction de la
distance a` l’axe de la gerbe. La forme de la distribution de´pend de la nature du primaire
et de l’angle ze´nithal de la gerbe. Elle fera l’objet du chapitre suivant mais il est ne´cessaire
d’en avoir une ide´e ge´ne´rale.
La figure 3.19 repre´sente la distribution late´rale pour diffe´rentes nature de particules :
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Fig. 3.19 – Distributions late´rales moyennes pour un proton primaire de 1020 eV a`
0o d’angle ze´nithal pour diffe´rentes natures de particules : photons (≥2 MeV), e´lectrons
(e+e− ≥1 MeV), muons (≥300 MeV), neutrons (≥300 MeV) et protons (≥300 MeV).
Influence de l’angle ze´nithal :
Nous avons vu avec le profil longitudinal qu’en fonction de l’angle ze´nithal de la gerbe,
le nombre de particules au sol e´tait diffe´rent. La re´partition spatiale est elle aussi change´e.
Les figures suivantes repre´sentent les distributions late´rales des e´lectrons et des muons pour
trois angles ze´nithaux diffe´rents : 0o, 40o et 60o. Plus l’angle est grand, plus la distribution
spatiale s’aplatit : elle diminue vers le coeur et s’allonge vers les grandes distances de l’axe.
La de´tection des gerbes atmosphe´riques par un re´seau de de´tecteurs au sol doit per-
mettre a` l’aide des signaux dans les de´tecteurs, reproduirent la distribution late´rale et





















































(b) muons (≥300 MeV).
Fig. 3.20 – Distribution late´rale moyenne pour un proton primaire a` 1020 eV pour les
angles ze´nithaux : 0o, 40o et 60o.
estimer l’e´nergie primaire ; pour cela nous utilisons une fonction de distribution late´rale
qui fait l’objet du chapitre suivant.
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Chapitre 4
Fonction de Distribution late´rale
4.1 Introduction
Tout d’abord pre´cisons ce que nous entendons par fonction de distribution late´rale.
C’est une fonction qui donne une densite´, de signal ou plus ge´ne´ralement de particules,
en fonction de la distance au coeur de la gerbe (cela de´pend de la nature du de´tecteur
dont on dispose). Dans la litte´rature on trouve des fonctions de distribution late´rale en
densite´ de particules (nombre par me`tre carre´) : e´lectrons et positrons, muons, hadrons,
photons Cˇerenkov et e´nergie transporte´e ; le plus souvent ce sont les particules charge´es,
ce qui se re´sume en nombre principalement aux e´lectrons et positrons. On trouve aussi de
telles fonctions pour les muons.
En unite´ de cascades, pour les e´lectrons ces densite´s sont quelques fois exprime´es en
nombre de particules par rayon de Molie`re carre´. Ces fonctions pre´cisent donc la densite´
du type de particules a` une distance de l’axe de la gerbe.
Si l’on dispose de scintillateurs, ces fonctions peuvent eˆtre facilement utilise´es puisque
les scintillateurs sont sensibles au nombre de particules les traversant. Avec des de´tecteurs
de type Cˇerenkov a` eau, il faudrait une simulation du parcours des particules dans le
de´tecteur car ce type de de´tecteur fonctionne comme un calorime`tre : il est donc sensible
a` l’e´nergie de´pose´e par chaque type de particules, a` moins que l’on puisse convertir la
densite´ de particules en densite´ de signal en suivant directement l’e´mission Cˇerenkov tout
au long du parcours et l’absorption jusqu’au nombre de photons enregistre´ par chaque
photomultiplicateur.
4.1.1 Caracte´ristiques
La distribution late´rale des e´lectrons est suˆrement l’une des caracte´ristiques les plus
importante des gerbes e´lectromagne´tiques en particulier pour e´valuer l’aˆge des gerbes,
ainsi qu’obtenir des informations sur la composition primaire et les caracte´ristiques des
interactions a` ultra-haute e´nergie. Rappelons que l’aˆge est le parame`tre qui refle`te le
stade de de´veloppe-ment de la gerbe. Il vaut 1 au maximum, infe´rieur a` 1 avant ; la taille
est le nombre d’e´lectrons et de positrons au niveau d’observation ; elle va de´pendre du
de´veloppement de l’e´nergie, de l’angle et de la composition de manie`re ge´ne´rale. Mais a`
e´nergie, angle ze´nithal et primaire fixe´s, la taille varie de gerbe a` gerbe par son de´veloppement :
le nombre de particules est croissant avant le maximum, et de´croissant apre`s, dans la phase
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d’absorption. Une interaction a` plus haute altitude se traduit par une absorption totale
plus importante, de meˆme qu’un nombre de collisions hadroniques plus e´leve´. A` chaque
aˆge longitudinal correspond un profil particulier de la fonction de structure, c’est-a`-dire
de la distribution spatiale des particules au sol.
Les deux parame`tres aˆge et taille sont estime´s en utilisant la distribution late´rale
des e´lectrons. Il est donc important de connaˆıtre la forme analytique de la fonction de
structure afin de bien de´crire la distribution late´rale. L’incertitude sur la forme analytique
correcte est facilement de´montre´e par les nombreuses varie´te´s de fonction qui ont e´te´
propose´es. La plus connue, et sans doute la plus utilise´e dans sa forme, est la fonction de
Nishimura-Kamata-Greisen (NKG). Cependant, il semblerait que les aˆges expe´rimentaux
trouve´s sont plus petits que ceux attendus [85, 86, 87, 88]. D’autres auteurs trouve`rent
qu’il n’e´tait pas possible d’ajuster une fonction de type NKG avec un seul parame`tre d’aˆge,
aux distributions late´rales expe´rimentales a` de grandes distances de l’axe.
4.1.2 Fonction NKG
Les fonctions de structure f(x) de la the´orie de la cascade a` 3 dimensions, ge´ne´ralement
normalise´es de telle manie`re que
∫∞
0 2pixf(x)dx = 1 (x=r/rM,rM rayon de Molie`re), sont
lie´es a` la densite´ d’e´lectrons ∆e(r) par ∆e(r) = Nef(x)/r
2
M. Les distributions late´rales
et les fonctions de structure sont parfois exprime´es en unite´ de cascade (longueur de
radiation et rayon de Molie`re pour les de´placements longitudinaux et late´raux, carre´ du
rayon de Molie`re pour l’unite´ de surface). Dans ces conditions, les fonctions de structure
(densite´s normalise´es) prennent des formes mathe´matiques particulie`rement simples. Le
rayon de Molie`re est l’unite´ de de´placement late´ral correspondant a` X0, la longueur de









et est de l’ordre de 9,5 g.cm−2 dans l’air, soit 80 m au niveau de la mer (97,2 m au niveau
d’Auger). Les formes analytiques des re´sultats nume´riques des solutions des e´quations
de diffusion ou des Monte Carlo peuvent eˆtre classe´es chronologiquement de la manie`re
suivante :
f(x) = 0.45(1/x+ 4) exp(−4x2/3) (4.1)
= c(s)xs−2(x+ 1)s−4.5 (4.2)
La premie`re e´quation cite´e par Williams e´tablie par Bethe, provenait de la the´orie de
Molie`re pour de petites valeurs de x et pour s = 1. Cette forme fut ge´ne´ralise´e par Nishi-
mura et Kamata en utilisant les valeurs des solutions des e´quations de transport (via les
transformations de Mellin, de Hankel dans le plan complexe et l’approximation du point-
selle (cf. chap. 3)). Le re´sultat est la fonction NKG. Elle est constitue´e de deux termes en





La situation expe´rimentale semble plus complexe et des corrections telle que l’introduction
d’un nouvel argument x = r/k rM, ou` k est un facteur visant a` re´duire le rayon de Molie`re,
ou bien celle d’un parame`tre d’aˆge local s(r) geˆnant la normalisation de la fonction de
structure.
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4.1.3 Motivations
Proposer une nouvelle fonction de distribution late´rale a e´te´ motive´ par le fait que les
fonctions de type fonction NKG ont deux re´gimes de de´croissance caracte´rise´ par les deux
tendances aymptotiques, l’une pre`s de l’axe (x − > 0) et l’autre loin de l’axe (x − >∞).
La fonction hyperge´ome´trique, plus ge´ne´rale que la fonction NKG (elle la contient) offre
plus de flexibilite´ avec un troisie`me terme, et garde la normalisation.
La fonction hyperge´ome´trique est de la forme :
f(x) = CNormx
−a(1 + x)−b(1 + d.x)−c (4.4)
Nous expliciterons le coefficient de normalisation plus tard. En fait, ce type de fonctions
(avec trois exposants) est de´ja` apparu. Cette fonction a de´ja` e´te´ propose´e [89] avec une
autre parame´trisation.Une fonction proche a e´te´ utilise´ a` AGASA avec une normalisation
approximative du fait du rajout du troisie`me terme.
Fonction d’AGASA 1 [90] :
ρ(r) = NeCex




avec le coefficient de normalisation :
Ce =
Γ(η − α)




et le parame`tre η=3,80 ± 0,05 +(0,10 ± 0,005) log(Ne/109). Une autre fonction similaire
existe avec une autre parame´trisation. Par contre citons, la fonction dite d’Akeno [91], qui
contient le parame`tre d’aˆge s.
ρ(r) = NeCA{x(x+ 1)}s−2(x+ 1)−2,5(1 + 0,2x1,3) (4.7)

















Pour Akeno, le rayon de Molie`re vaut 91,6 me`tres. Cette fonction qui est la somme de
deux fonctions de type NKG est utilise´e jusqu’a` 1018 eV.
4.2 La Fonction hyperge´ome´trique
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dont nous aurons besoin par la suite.
Nous partons ainsi de la fonction hyperge´ome´trique :
f(x) = Cex
−α(1 + x)−(η−α)(1 + d.x)−β




Γ(β + η − α)
Γ(2− α)Γ(β + η − 2)
1
FHG(β,2− α,β + η − α; 1− d)











= Πni=1(n+ a− i).




Πni=1(n+ a− i)Πnj=1(n+ b− j)
Πnk=1(n+ c− k)n!
zn
La meˆme fonction s’e´crit en introduisant le parame`tre d’aˆge (comme nous l’avions vu
pour NKG) :
f(x) = g(s) xs−a(1 + x)(s−b)(1 + d.x)−c (4.9)





Γ(s− a+ 2)Γ(c− 2s+ b+ a− 2)
1
FHG
Entre les deux formes propose´es, l’identification terme a` terme conduit a` :
−α = s− a
−(η − α) = s− b
−β = −c
d’ou` on obtient :
a = s+ α
b = s+ η − α
c = β
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4.3 Ajustement aux distributions de Corsika
Maintenant que nous avons explicite´ la forme de la fonction que nous proposons, voyons
si elle permet de reproduire les distributions late´rales de la simulation.
Nous avons simule´ des gerbes avec le programme CORSIKA 6.016 avec le mode`le
QGSJet01 a` l’altitude du site d’Auger (870 g.cm−2, 1452 m), pour des protons et des
noyaux de fer primaires a` diffe´rents angles et diffe´rentes e´nergies.
Nous avons ajuste´ avec MINUIT les parame`tres de la fonction sur les distributions
que donnaient CORSIKA. La forme utilise´e est 4.9. L’aˆge longitudinal est introduit dans
la fonction de distribution late´rale pour que l’ajustement moyen des coefficients a, b, c
restitue une correspondance directe entre profil late´ral et aˆge longitudinal.
Les angles simule´s sont de 0 a` 60 degre´s par pas de 10o. Les e´nergies sont 5× 1018 eV,
1019 eV, 5× 1019 eV et 1020 eV.
Les gerbes sont simule´es par lots de 40 ; les distributions late´rales moyennes sont cal-
cule´es et utilise´es pour la minimisation. Le thinning 1 [92] utilise´ est de 10−6 optimise´. Le
seuil des particules est de 300 MeV pour les hadrons, 75 MeV pour les muons, 250 keV
pour les e´lectrons et 1 MeV pour les photons. Il faut rappeler qu’une gerbe prend environ
un quinzaine d’heures de temps de calcul au centre de calcul de Lyon et que les fichiers
re´sultants font de l’ordre de 600 Mo par gerbe en moyenne (cela varie avec l’e´nergie).
Dans la suite, je pre´senterai les re´sultats et la me´thode d’ajustement pour un proton
primaire. Cette me´thode a e´te´ aussi applique´e pour un noyau de fer primaire et les re´sultats
sont montre´s en annexe.
4.3.1 Distribution late´rale des e´lectrons
La description analytique utilise´e est 4.9. Il y a 5 parame`tres a` ajuster : a, b, c, r0, et
r1. Le parame`tre d est en re´alite´ le rapport entre r0 et r1. x est une variable re´duite : r/r0,
ou` r0 n’est plus le rayon de Molie`re comme dans la fonction NKG.






i (r)− ρhgi (r))2
ρMCi (r)
(4.10)
ou` r est la distance a` l’axe de la gerbe, ρMCi (r) est la densite´ donne´e par la simulation
a` la distance r, et ρhgi (r) est la densite´ calcule´e par la fonction hyperge´ome´trique. Le
facteur r2 place´ devant sert a` donner plus de poids aux faibles densite´s, car l’intervalle de
distance balaye´ est grand (entre 10 cm et 6 km) ; les densite´s sont extreˆmement e´leve´es
pre`s du coeur donnant un grand poids statistique. Elles interviennent par les conditions
de normalisation sur l’e´volution de l’ajustement. L’aˆge et la taille interviennent dans le
calcul de la densite´ ρhgi (r).
L’ajustement est re´alise´ simultane´ment, sur les distributions moyennes (s¯, et N¯e fixe´s)
a` θ fixe´, mais sur les diffe´rentes e´nergies ; c’est-a`-dire par exemple, on se place a` θ=0o,
et l’on ajuste avec Minuit les parame`tres de la fonction hyperge´ome´trique pour toutes les
e´nergies cite´es en meˆme temps. Nous verrons par la suite que cela ne pose pas de ve´ritables
proble`mes.
Les courbes suivantes montrent les re´sultats pour 0o et 50o, a` 1019 et 1020 eV. Les
figures sont groupe´es par deux pour montrer la partie pre`s de l’axe (e´chelle log-log) et la
partie loin de l’axe (e´chelle lin-log). Les barres d’erreur sont donne´es a` 1 σ.
1. Algorithme utilise´ afin de pouvoir simuler au-dela` de 107 GeV (voir re´fe´rence dans le texte)
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Fig. 4.1 – Ajustement sur la distribution late´rale e´lectronique d’un proton primaire d’angle
ze´nithal de 0o et de 1020 eV.
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Fig. 4.2 – Ajustement sur la distribution late´rale e´lectronique d’un proton primaire d’angle
ze´nithal de 50o, a` 1020 eV.
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Fig. 4.3 – Ajustement sur la distribution late´rale e´lectronique d’un proton primaire d’angle
ze´nithal de 0o, a` 1019 eV.
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Fig. 4.4 – Ajustement sur la distribution late´rale e´lectronique d’un proton primaire d’angle
ze´nithal de 50o, a` 1019 eV.
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L’e´nergie et la nature de la particule primaire de la gerbe ne sont pas connues. En
revanche l’angle ze´nithal est de´termine´ expe´rimentalement et il est interessant de pa-
rame´trer la fonction de distribution late´rale en fonction de θ pour eˆtre plus pre´cis. Nous
avons proce´de´ ainsi pour les angles entre 0 et 60 degre´s ; et finalement, nous avons obtenu
un ensemble de coefficients a, b, c, r0 et r1 pour chaque angle (≤ 60o). Nous avons alors
cherche´ a` ajuster des fonctions pour avoir a` un angle quelconque les coefficients de la
fonction. Ces fonctions sont choisies de manie`re empirique.
Voici les parame´trisations trouve´es (θ est exprime´ en radian) :
a = −0,049× tan4(θ) + 0,105× tan3(θ)− 0,108× tan2(θ) + 0,106× tan(θ) + 1,919
b = −0,116× tan4(θ) + 0,218× tan3(θ)− 0,194× tan2(θ) + 0,136× tan(θ) + 3,799
c = −18,57× θ4 + 54,36× θ3 − 57,127× θ2 + 18,05× θ + 7,707
r0 = −6,37× tan3(θ) + 8× tan2(θ)− 3,74× tan(θ) + 36.8
r1 = −53707,4× θ4 + 148290,9× θ3 − 134976,2× θ2 + 36566,2× θ + 10764,3
Les courbes suivantes montrent l’e´volution des coefficients en fonction de l’angle d’inci-
dence du primaire, et les fonctions explicite´es ci-dessus. Les erreurs sont toujours au moins
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(a) E´volution du parame`tre a en fonction de θ.
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(b) E´volution du parame`tre b en fonction de θ.
Fig. 4.5 – E´volution des parame`tres a et b en fonction de θ.
d’un ordre de grandeur infe´rieur a` la valeur du parame`tre que l’on cherche a` ajuster.
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(a) E´volution du parame`tre c en fonction de θ.
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(b) E´volution du parame`tre r0 en fonction de θ.
Fig. 4.6 – E´volution des parame`tres c et r0 en fonction de θ.
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Fig. 4.7 – E´volution du parame`tre r1 en fonction de θ.
De´pendance en e´nergie
Comme nous l’avons dit pre´ce´demment, l’ajustement est fait sur plusieurs distribu-
tions late´rales simultane´ment correspondant a` diffe´rentes e´nergies. Afin de ve´rifier, la non
de´pendance des coefficients en fonction de l’e´nergie, nous avons recommence´ l’ajustement
des parame`tres a` θ fixe´ et a` e´nergie fixe´e.
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Les figures 4.8, 4.9 et 4.10 re´sument les re´sultats trouve´s.
Les points rouges correspondent aux valeurs trouve´es pre´ce´demment, les points verts
correspondent a` 1020 eV, en bleu fonce´ a` 5× 1019 eV, la couleur magenta pour 1019 eV, et
bleu turquoise pour 5 × 1018 eV. Les points noirs correspondent a` la moyenne des points
a` chaque e´nergie (moyenne de 1020 eV, 5× 1019 eV, 1019 eV et 5× 1018 eV) ; Ces points
sont proches de ceux trouve´s en faisant un ajustement simultane´ sur plusieurs e´nergies.
La dispersion est peu importante, et il ne semble pas y avoir une corre´lation forte avec
l’e´nergie. L’autre point important a` ve´rifier, est l’impact sur la distribution late´rale. Ce
que nous allons voir maintenant. Nous appelerons “parame`tres moyens”, ceux ajuste´s
simultane´ment sur toutes les e´nergies. A` 30o, la dispersion semble la plus importante, et













(a) E´volution du parame`tre a en fonction de
θ, et pour les diffe´rentes e´nergies.












0 10 20 30 40 50 60
angle ( o )
 
b
(b) E´volution du parame`tre b en fonction de
θ, et pour les diffe´rentes e´nergies.
Fig. 4.8 – E´volution des parame`tres a et b en fonction de θ. (voir texte)
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(a) E´volution du parame`tre c en fonction de
θ, et pour les diffe´rentes e´nergies.
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(b) E´volution du parame`tre r0 en fonction de
θ, et pour les diffe´rentes e´nergies.
Fig. 4.9 – E´volution des parame`tres c et r0 en fonction de θ. (voir texte)
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Fig. 4.10 – E´volution du parame`tre r1 en fonction de θ, et pour les diffe´rentes e´nergies.
(voir texte)

























 eV18parametre pour 5 10 
Fig. 4.11 – E´cart entre la fonction calcule´e avec le jeu de parame`tres moyens et celle
calcule´e avec ceux trouve´s a` e´nergie fixe´e. Gerbe de proton a` 5× 1018 eV et 30o.
nous pouvons ve´rifier le peu d’effet que cela engendre sur la fonction. Nous avons fait le
test a` 5× 1018 eV et 30o (Fig.4.11).
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Gerbe individuelle
Jusqu’a` pre´sent, nous avons travaille´ avec les gerbes moyennes (distributions late´rales
moyenne´es sur les 40 gerbes a` θ fixe´ et e´nergie fixe´e) sur lesquelles nous avons ajuste´ les
parame`tres pour chaque angle (et e´nergie). Les valeurs de la taille e´lectronique et de l’aˆge
nous sont donne´es par la simulation.
Si la fonction donne les re´sultats escompte´s, par la donne´e de l’aˆge et de la taille d’une
gerbe individuelle, la fonction avec les parame`tres trouve´s pre´ce´demment, devrait bien
repre´senter la distribution late´rale de cette gerbe. C’est-a`-dire, que la fonction s’ajuste
aux fluctuations de gerbe a` gerbe a` travers les parame`tres aˆge et taille. Nous avons repris
les gerbes une a` une et nous y avons introduit les valeurs de l’aˆge et de la taille qui leur
correspondaient. Un exemple est montre´ sur la figure 4.12. La gerbe pre´sente´e n’a pas fait
partie de l’e´chantillon utilise´ pour faire les ajustements.
























































Fig. 4.12 – Ve´rification sur la distribution late´rale e´lectronique d’un proton primaire
d’angle ze´nithal de 55o, a` 5 × 1019 eV. Les parame`tres de la gerbe, pris de la simulation,
sont logNe=9,276 et l’aˆge s=1,339.
4.3.2 Distribution late´rale des muons
Nous voulons aussi ajuster une fonction a` la distribution late´rale des muons, plus
stable que celle des e´lectrons. Au de´part une fonction de type NKG a e´te´ choisie mais
elle ne s’adapte pas assez bien a` la forme de la distribution. A` nouveau, la fonction hy-
perge´ome´trique semble plus apte a` s’ajuster au profil des muons.
Nous avons re´ite´re´ la me´thode pre´ce´dente avec la meˆme fonction de minimisation que
pour les e´lectrons.
Par contre, dans le cas des muons, le seul parame`tre tire´ de la simulation est la taille
muonique. Il n’y a pas d’aˆge pour les muons. Notons au passage, qu’il serait peut eˆtre
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Fig. 4.13 – Re´sultat de l’ajustement sur la distribution late´rale moyenne (40 gerbes) d’un
proton primaire d’e´nergie 1020 eV et d’angle ze´nithal de 0o. La valeur de la taille moyenne
muonique est : 6,78×108 muons au niveau d’observation. Les barres d’erreur sont donne´es
a` 1 σ.
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Fig. 4.14 – Re´sultat de l’ajustement sur la distribution late´rale moyenne (40 gerbes) d’un
proton primaire d’e´nergie 1019 eV et d’angle ze´nithal de 50o. La valeur de la taille moyenne
muonique est : 4,66×107 muons au niveau d’observation. Les barres d’erreur sont donne´es
a` 1 σ.
judicieux d’en de´finir un dans le cas d’un approfondissement de la me´thode. En effet, le
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couple aˆge-taille est responsable de la forme de la distribution, il y a une corre´lation entre
l’aˆge et la taille pour les e´lectrons. Dans le cas des muons, nous allons uniquement nous
interesser a` la distribution moyenne. D’autre part, les fluctuations de la densite´ de muons
pre`s du cœur (r < 2 m) nous obligent a` faire un ajustement entre 3 m et 6 km (au lieu
de 10 cm-6 km). Cependant la forme de la fonction ne change pas en-dessous de cette
distance.
Les courbes 4.13 et 4.14 (page pre´ce´dente) montrent les re´sultats des ajustements de la
fonction sur la distribution moyenne.
Nous obtenons un nouvel ensemble de parame`tres a` chaque angle, et nous cherchons
a` ajuster des fonctions afin d’avoir les valeurs des parame`tres a` tous les angles. De meˆme
que pour les e´lectrons, ces fonctions sont obtenues de manie`re empiriques. Voici les pa-
rame´trisations obtenues (θ est exprime´ en radian) :
α = 0,1246× tan3(θ)− 0,4527× tan2(θ) + 0,174× tan(θ) + 0,533
η = −0,623× θ3 + 0,247× θ2 − 0,079× θ + 1,64
β = 2,51× tan5(θ)− 5,66× tan4(θ) + 1,38× tan3(θ)− 0,53× tan2(θ) + 0,53× tan(θ) + 11,1 si θ ≤ 40o
β = 2,685× tan2(θ)− 11,854× tan(θ) + 18,25 si θ > 40o
r0 = −6,722× tan2(θ) + 13,24× tan(θ) + 32,53 si θ ≤ 40o
r0 = −30.05× θ2 + 11,16× θ + 45,65 si θ > 40o
r1 = 3499,5× tan4(θ)− 10364,9× tan3(θ) + 6597,2× tan2(θ)− 205,2× tan(θ) + 5738,5 si θ ≤ 40o
r1 = −1101,4× θ2 − 6804,7× θ + 11146,7 si θ > 40o
Et les e´volutions de chacun des parame`tres en fonction de l’angle ze´nithal : 2
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(a) E´volution du parame`tre a en fonction de
θ.
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(b) E´volution du parame`tre b en fonction de
θ.
Fig. 4.15 – E´volution des parame`tres a et b en fonction de θ.
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(a) E´volution du parame`tre r0 en fonction de
θ.
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(b) E´volution du parame`tre r0 en fonction de
θ.
Fig. 4.16 – E´volution des parame`tres c et r0 en fonction de θ.
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Fig. 4.17 – E´volution du parame`tre r1 en fonction de θ.
4.4 Acce`s a` l’e´nergie primaire
4.4.1 Corre´lation e´nergie primaire, aˆge et taille
Dans la the´orie de la cascade e´lectromagne´tique, le nombre de particules produites
de´pend de l’e´nergie, et du stade de de´veloppement de la gerbe (par de´finition de l’aˆge).
Nous avons alors recherche´ si l’on pouvait obtenir une relation directe entre ces trois pa-
rame`tres. Nous avons porte´ la distribution des points E0/Ne en fonction de l’aˆge s. La
figure 4.18(a) repre´sente le rapport entre l’e´nergie primaire et le nombre de particules en
fonction de l’e´paisseur d’atmosphe`re traverse´e, c’est-a`-dire de l’aˆge du de´veloppement de
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la gerbe. Nous avons coupe´ a` 375 g.cm−2 (apre`s le de´but de la cascade), ce qui correspond
a` un aˆge d’environ 0,47. Les diffe´rentes couleurs correspondent a` des profils longitudinaux
d’angle d’incidence du proton primaire diffe´rents (de 0o a` 60o).
Sur la figure 4.18(b) nous avons superpose´ la meˆme corre´lation dans le cas d’un proton
primaire (points rouges) et d’un noyau de fer primaire (triangles bleus) de 1020 eV. Pa-
reillement, diffe´rents angle ze´nithaux sont inclus.

















(a) Corre´lation E0/Ne en fonction de l’aˆge
s pour un proton primaire de 1020 eV. Les
diffe´rentes couleurs repre´sentent diffe´rent angles
ze´nithaux, afin de balayer le plus grand inter-
valle d’aˆge possible.

















(b) Corre´lation E0/Ne en fonction de l’aˆge s
pour un proton (points rouges) et pour un noyau
de fer (triangles bleus) de 1020 eV.
Fig. 4.18 – Corre´lation E0/Ne en fonction de l’aˆge s pour un proton et un noyau de fer
primaire de 1020 eV.
Cette corre´lation a e´te´ e´tablie sur les valeurs moyennes de la taille, et de la gerbe
sur les lots de 40 gerbes a` chaque e´nergie et chaque angle. La situation pour les gerbes
individuelles n’est pas aussi lisse que cette courbe, ne´anmoins, la distribution des points
reproduit bien la forme (Fig.4.19). Cette corre´lation a de´ja` e´te´ observe´e aux e´nergies
d’environ 106 GeV par capdevielle et al. en 1993.
La donne´e de la taille et l’aˆge nous permet d’avoir acce`s a` l’e´nergie primaire. L’es-
timation de ces deux parame`tres doit donc eˆtre la meilleure possible. Quelques descrip-
tions analytiques de la corre´lation sont donne´es plus loin (equations 4.11 et 4.12). Cette
corre´lation peut eˆtre exploite´e pour mieux de´terminer l’e´nergie en fonction de s tire´ du
profil late´ral et en remplac¸ant Ne par ∆(600) ou ∆(1000).
4.4.2 Conversion densite´ - Vertical E´quivalent Muon (VEM)
Nous allons aborder maintenant un point de´licat. Nous venons de montrer que la
fonction propose´e s’ajuste bien aux distributions late´rales de densite´s de particules de la
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(a) Corre´lation E0/Ne en fonction de l’aˆge
s pour un proton primaire de 1020 eV. Les
diffe´rentes couleurs repre´sentent diffe´rent angles
ze´nithaux, afin de balayer le plus grand inter-
valle d’aˆge possible. Pour chaque couleur les 40
gerbes sont repre´sente´es.



















(b) Corre´lation E0/Ne en fonction de l’aˆge s
pour un proton (points rouges) et pour un noyau
de fer (triangles bleus) de 1020 eV. Pour chacun
des angles les 40 gerbes sont repre´sente´es.
Fig. 4.19 – Corre´lation E0/Ne en fonction de l’aˆge s pour les gerbes individuelles, pour
un proton et un noyau de fer primaire de 1020 eV.
simulation (avec le mode`le QGSJet01), aussi bien pour les e´lectrons que pour les muons.
Dans le cas de l’expe´rience Auger, les de´tecteurs de surface sont des cuves Cˇerenkov. Le
signal de re´fe´rence est le Vertical Equivalent Muon (VEM) (cf. chap.2), signal laisse´ dans
la cuve par un muon traversant verticalement les 1,2 m d’eau de la cuve et centre´.
Il va donc eˆtre ne´cessaire de convertir la densite´ e´lectronique et muonique en VEM.
La fonction de distribution late´rale sera alors de la forme :
ρ(r) = φ1(r)∆e(r) + φ2(r)∆µ(r)
ρ(r) = Neφ1(r)g(s) x
s−a(1 + x)(s−b)(1 + d.x)−c
+Nµφ2(r)Cex
−α(1 + x)−(η−α)(1 + d.x)−β
ou` φ1(r) et φ2(r) sont les facteurs de forme.
Pour de´terminer les facteurs de forme, nous avons simule´ avec le logiciel Ge´ant 4 le
passage dans la cuve pour des e´lectrons, des photons et des muons a` diffe´rentes e´nergies.
Les simulations nous donnent les nombres de photoe´lectrons produits dans la cuve pour
les diffe´rentes particules et e´nergies.
Les donne´es de calibration du VEM dans Auger, montrent que le muon vertical produit
environ 70 photoe´lectrons par photomultiplicateur (signal inte´gre´).
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Fig. 4.20 – Nombre de photoe´lectrons en fonction de l’e´nergie cine´tique des e´lectrons et
des muons et de l’e´nergie des photons. points rouges=muons, points bleus=photons, points
verts=e´lectrons.
Une fois, que l’on connaˆıt le nombre de photoe´lectrons produits par chaque type de
particules a` diffe´rentes e´nergies, on parame´trise en fonction de l’e´nergie de la particule le
nombre de photoe´lectrons et l’on convolue avec le spectre diffe´rentiel d’e´nergie des parti-
cules a` diffe´rentes distances. Les figures 4.21 et 4.22 montrent les spectres des diffe´rentes
particules a` trois distances diffe´rentes pour un proton de 1020 d’angle 0o.




















 eV20 10oProton 0
entre 500 et 700 m
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(a) Spectre d’e´nergie des particules entre 500
et 700 m de l’axe.
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(b) Spectre d’e´nergie des particules entre 900
et 1050 m de l’axe.
Fig. 4.21 – Spectre d’e´nergie des photons, e´lectrons et muons autour de 600 et de 1000 m
de l’axe, pour un proton primaire de 1020 eV et d’angle ze´nithal 00.
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Fig. 4.22 – Spectre d’e´nergie des photons, e´lectrons et muons autour de 1500 m de l’axe,
pour un proton primaire de 1020 eV et d’angle ze´nithal 00.
Les re´sultats sont donne´s dans les tableaux 4.1 et 4.2 pour un proton primaire incline´
a` 0o et 50o, pour 1019 et pour 1020 eV.
1019 eV 1020 eV
distance 500-700 m 900-1030 m 1500-1600 m 500-700 m 900-1030 m 1500-1600 m
e+e− 31,75 4,56 0,58 285,05 40,13 4,92
e+e− (VEM) 2,02 0,36 0,056 18,13 3,21 0,464
γ 660,64 80,27 7,51 6099,67 720,96 65,85
γ (VEM) 12,74 1,81 0,23 114,91 15,96 2,03
µ+µ− 7,21 1,92 0,38 61,18 15,88 3,05
µ+µ− (VEM) 6,64 1,69 0,32 55,99 13,9 2,57
Tab. 4.1 – Densite´s de particules et densite´s de VEM (m−2) pour trois distances diffe´rentes
pour un proton incline´ a` 0o.
1019 eV 1020 eV
distance 500-700 m 900-1030 m 1500-1600 m 500-700 m 900-1030 m 1500-1600 m
e+e− 18,54 3,65 0,67 227,19 42,51 7,08
e+e− (VEM) 1,06 0,25 0,06 11,38 2,60 0,59
γ 341,33 69,74 11,12 4362,12 859,59 128,45
γ (VEM) 7,6 1,44 0,25 92,16 16,81 2,79
µ+µ− 4,85 1,82 0,54 46,12 16,94 4,92
µ+µ− (VEM) 5,09 1,86 0,53 47,86 17,10 4,78
Tab. 4.2 – Densite´s de particules et densite´s de VEM (m−2) pour trois distances diffe´rentes
pour un proton incline´ a` 50o.
Les facteurs de forme valent alors pour φ1(r) entre 0,465-0,47. φ2(r) fluctue plus entre
0,85 et 1 suivant l’angle ze´nithal de la gerbe. Dans la suite nous prendrons φ1(r)=0,47 et
φ2(r)=1
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4.4.3 Densite´ a` 600 m, a` 1000 m
Pour la reconstruction de l’e´nergie primaire, il est courant d’utiliser la densite´ a` 600 m.
A` cette distance, les fluctuations sont minimales. L’e´cartement entre les de´tecteurs et les
e´nergies vise´es sont aussi a` prendre en compte. Dans le cas de l’expe´rience Auger, c’est la
densite´ a` 1000 m qui semble la plus adapte´e (Fig.4.23).
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Fig. 4.23 – Fluctuations relatives des densite´s de muons et d’e´lectrons d’un proton primaire
de 1020 eV a` 0o. La densite´ relative est de´fini comme le rapport entre les fluctuations a` 1
σ et la densite´ moyenne.
4.5 Simulation Rapide - STAR
4.5.1 STAR : Shower Testing ARray
Le programme STAR fait partie d’un ensemble de programmes de simulations de gerbes
qui sont base´s sur des fonctions analytiques. La philosophie de ce genre de programmes est
de remplacer la simulation lourde en temps de calculs et espace disque par des programmes
plus petits, plus rapides et beaucoup plus modulables.
Dans le cas de STAR, nous avons parame´tre´ le nombre d’e´lectrons et de positrons en fonc-
tion de l’e´nergie, les fluctuations, l’aˆge longitudinal et ses fluctuations. Dans la suite, Nous
travaillerons avec les parame´trisations faites pour un proton primaire d’angle ze´nithal de
0 degre´ et de 1020 eV.
Le programme STAR va servir a` tester la fonction de distribution late´rale. Nous pro-
jetons des impacts de gerbe sur un re´seau comme celui d’Auger, simulons la re´ponse du
de´tecteur de manie`re simple en ajoutant une fluctuation sur la densite´ dans le de´tecteur.
Apre`s avoir choisi d’un seuil (minimum et maximum), nous obtenons un ensemble de den-
site´s, et le but est de retrouver la position de l’impact de la gerbe sur le re´seau, l’aˆge et la
taille de la gerbe simule´e, ainsi que l’e´nergie primaire en utilisant la densite´ a` 600 m ou a`
1000 m.
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Mean  =  58.49
RMS   =  2.605
Taille electronique
(taille*1.e9)
(a) Histogramme de la taille e´lectronique.









Nent = 40     
Mean  =  1.025
RMS   = 0.05204
Age longitudinal 
(b) Histogramme de l’aˆge longitudinal.
Fig. 4.24 – Histogrammes de taille et d’aˆge pour un proton de 1020 eV et 0o d’angle ze´nithal
(lot de 40 gerbes simule´es avec CORSIKA).
Nous utiliserons les parame´trisations suivantes pour un angle de 0o :
Nmoy.e = 5,66015× (E0/1010)1,01555
σNe = 7,88975× (E0/109)0,76476
smoy. = 1,06616− 0,04348× log10(E0/1010)
σs = 0,0619− 0,00513× log10(E0/109)
Il est possible de tirer l’e´nergie primaire E0 suivant un spectre avec un changement
de pente pour simuler la cheville par exemple, ou bien de travailler a` e´nergie constante ;
dans notre cas, c’est cette dernie`re solution que nous avons choisi pour la suite. Ensuite
on calcule la taille e´lectronique moyenne pour cette e´nergie, les fluctuations de la taille,
l’aˆge moyen et les fluctuations de l’aˆge a` cette e´nergie. Il faut ensuite ve´rifier que le couple
aˆge-taille choisi est compatible avec l’e´nergie (4.19(a)). Il a suffi pour cela de parame`trer
la courbe moyenne E0/Ne autour des valeurs de l’aˆge de´tectables au niveau d’observation
(par exemple autour de 1 pour Auger a` 1020 ev et 0o), et prendre environ une fluctuation
de 10% autour de la valeur de E0/Ne pour un aˆge donne´, qui correspond a` l’e´paisseur de la
bande sur la figure 4.19(a). Si le couple ne convient pas, on proce`de a` un nouveau tirage.
Les parame´trisations trouve´es sont (Fig.4.25) :
E0
Ne
= 38,063× (s− 1,187)4 + 1,610 si s≤ 1 (4.11)
E0
Ne
= 266.345× (s− 0,924)4 + 1,670 si s> 1 (4.12)
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Fig. 4.25 – Parame´trisation de la courbe E0/Ne.
Ensuite, on tire de manie`re ale´atoire les coordonne´es Xc et Yc de l’impact de la gerbe.
Celle-ci est dans notre cas entie`rement contenu dans le re´seau, il n’y a donc pas d’effets
de bords (axe de la gerbe a` l’exte´rieur du re´seau) (Fig.4.26).
On calcule alors les densite´s de particules ou de VEM attendues (selon la ldf) dans les
de´tecteurs. Une condition de seuil minimum est mise a` 3 VEM par cuve est choisie (ty-
piquement ce que l’on a dans Auger pour le trigger de deuxie`me niveau comme de´crit au
chapitre 2).







m Impacts des gerbes
Fig. 4.26 – Re´seau et points d’impacts des gerbes. Les points rouges repre´sentent les
de´tecteurs et les carre´s bleus sont les points d’impacts dans le re´seau. La distance se´parant
les de´tecteurs est de 1,5 km.
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Lorsqu’un de´tecteur de´passe le seuil, il est comptabilise´ comme de´tecteur touche´. Une
fois que l’on a l’ensemble des de´tecteurs touche´s avec leur densite´, on utlise le programme
de minimisation Minuit a` l’aide duquel on va rechercher la position de l’axe, la taille et
l’aˆge de la gerbe simule´e.
4.5.2 Vers une complexite´ croissante
Nous avons choisi de tester la reconstruction de l’aˆge, de la taille, de la position ainsi que
de l’e´nergie avec une difficulte´ croissante, en passant d’une situation ide´ale afin de ve´rifier
que la me´thode fonctionne vers des situations plus re´alistes. Nous allons en premier lieu
utiliser la partie e´lectromagne´tique des gerbes, puis par la suite, ajouter la partie muonique
et travailler avec des densite´s de VEM et non plus en densite´ d’e´lectrons. Dans la suite
nous travaillerons a` e´nergie fixe´e a` 1020 eV et des gerbes verticales.
Partie e´lectromagne´tique.
Reconstruction de la taille et de l’impact.
Dans ce premier paragraphe, nous testons la reconstruction de la taille, puis par la suite
le couple aˆge-taille, dans le cas ide´al ou` les densite´s ne sont pas modifie´es. Nous ge´ne´rons
des impacts ale´atoires dans un re´seau infini et des couples aˆge-taille (compatibles avec les
corre´lations 4.11 et 4.12).
Avec la fonction de distribution late´rale, on calcule les densite´s sur les de´tecteurs en
fonction de la distance a` l’axe de la gerbe simule´e. Le seuil de trigger est fixe´ a` un e´lectron
par me`tre carre´ et un maximum pour la saturation a` 1000 e´lectrons par me`tre carre´.
Ensuite, avec les de´tecteurs de´passant le seuil et avec le programme de minimisation
Minuit, nous recherchons la position de l’axe et la taille de la gerbe ; dans ce cas simple,
l’aˆge est fixe´ a` celui de la gerbe simule´e.
Les figures 4.27, 4.28 et 4.29 repre´sentent les histogrammes de la distance entre le coeur
reconstruit et le coeur simule´, de la taille reconstruite et de la taille simule´e, les densite´ a`
600 et a` 1000 me`tres reconstruites et simule´es.
Le coeur de la gerbe est parfaitement reconstruit (a` quelques centime`tres). Les esti-
mateurs d’e´nergie (densite´s a` 600 et 1000 m) sont eux aussi parfaitement reconstruits : les
histogrammes simule´s et reconstruits sont superpose´s. Par contre la taille est le´ge`rement
moins bien reconstruite (les distributions ne se superposent pas exactement), ce qui laisse
pre´sager que ce parame`tre va eˆtre difficilement reconstruit. La taille reconstruite est uti-
lise´e dans la fonction de distribution late´rale (ainsi que l’aˆge simule´). La fonction passe
exactement par les points de densite´s utilise´s pour l’ajustement, comme le montre la figure
4.29.
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(a) Distance entre l’axe reconstruit et l’axe si-
mule´.









Nent = 300    
Mean  =  58.82
RMS   =  3.009
taille
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(b) Histogramme de la taille simule´e (poin-
tille´ bleu) et de la taille reconstruite (continu
rouge). (taille/109)
Fig. 4.27 – Distance a` l’axe et taille reconstruite.
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Mean  =  318.6
RMS   =  81.77
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(a) Histogramme de la densite´ a` 600 m simule´e
(pointille´ bleu) et reconstruite (continu rouge).









Nent = 300    
Mean  =  41.31
RMS   =  12.75
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(b) Histogramme de la densite´ a` 1000 m simule´e
(pointille´ bleu) et reconstruite (continu rouge).
Fig. 4.28 – Histogrammes des densite´s a` 600 et 1000 m simule´es et reconstruites.
Reconstruction de l’aˆge, de la taille et de l’impact.
Nous recommenc¸ons le meˆme exercice mais cette fois, l’aˆge de la gerbe simule´e n’est
plus fixe´ dans l’ajustement et devient un parame`tre libre que l’on va rechercher.
Les distributions des estimateurs ne sont plus superpose´es (Fig.4.31(a) et 4.31(b)) mais
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Fig. 4.29 – Repre´sentation de la fonction de distribution late´rale (ligne rouge) et des points
de densite´s. La taille e´lectronique reconstruite est injecte´e dans la fonction et elle passe
bien par les points de densite´s qui ont servi a` l’ajustement.
sont tout de meˆme bien reconstruites. Le parame`tre d’aˆge (Fig.4.30(a)) est lui aussi bien
retrouve´ : il en est de meˆme pour la taille ((Fig.4.30(b)). La distance a` l’axe est de l’ordre
de la dizaine de centime`tres (Fig.4.32(a)). La distribution late´rale s’ajuste parfaitement
(Fig.4.32(b)).
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Age
(a) Histogramme de l’aˆge simule´ (pointille´ bleu)
et reconstruit (continu rouge).










Nent = 300    
Mean  =   58.6
RMS   =    4.5
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(b) Histogramme de la taille simule´e (poin-
tille´ bleu) et de la taille reconstruite (continu
rouge). (taille/109)
Fig. 4.30 – aˆge et taille reconstruits.
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(a) Histogramme de la densite´ a` 600 m simule´e
(pointille´ bleu) et reconstruite (continu rouge).
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(b) Histogramme de la densite´ a` 1000 m simule´e
(pointille´ bleu) et reconstruite (continu rouge).
Fig. 4.31 – Histogrammes des densite´s a` 600 et 1000 m simule´es et reconstruites.
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(a) Distance entre l’axe reconstruit et l’axe si-
mule´.









(b) Distribution late´rale avec les parame`tres
d’aˆge et taille reconstruits.
Fig. 4.32 – Distribution de la distance a` l’axe et fonction de distribution late´rale.
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Fluctuations des densite´s.
Jusqu’a` pre´sent, les situations e´taient ide´ales. En effet, les densite´s dans les de´tecteurs
sont celles calcule´es par la fonction de distribution late´rale, et c’est a` partir de ces densite´s
que l’on reconstruit les parame`tres initiaux. On s’attendait effectivement a` parfaitement
les reconstruire, a` moins d’un de´faut majeur dans les programmes.
Maintenant, voyons comment le syste`me re´agit lorsqu’on le perturbe.
Nous reprenons les deux types de reconstruction pre´ce´dentes mais cette fois-ci, lors de
la ge´ne´ration des densite´s sur les de´tecteurs, nous allons ajouter une fluctuation sur celle-
ci, afin de simuler la re´ponse du de´tecteur. Pour les densite´s supe´rieures a` 5 particules par
me`tre carre´, nous allons tirer la densite´ suivant une gaussienne de largeur 10% autour de la
valeur calcule´e. Pour les densite´s infe´rieures a` 5 particules par me`tre carre´, une fluctuation
poissonnienne est choisie.
En premier lieu, nous recommenc¸ons avec l’aˆge fixe´.
Reconstruction de la taille et de l’impact.
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(a) Distance entre l’axe reconstruit et l’axe si-
mule´.
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(b) Histogramme de la taille simule´e (poin-
tille´ bleu) et de la taille reconstruite (continu
rouge). (taille/109)
Fig. 4.33 – Distance a` l’axe et taille reconstruite.
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(a) Histogramme de la densite´ a` 600 m simule´e
(pointille´ bleu) et reconstruite (continu rouge).
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(b) Histogramme de la densite´ a` 1000 m simule´e
(bleu) et reconstruite (rouge).
Fig. 4.34 – Histogrammes des densite´s a` 600 et 1000 m simule´es et reconstruites.









Fig. 4.35 – Repre´sentation de la fonction de distribution late´rale (ligne rouge) et des points
de densite´s. La taille e´lectronique reconstruite est injecte´e dans la fonction et cette dernie`re
passe bien par les points de densite´s qui ont servi a` l’ajustement.
Les reconstructions des parame`tres initiaux deviennent moins pre´cises mais tout de
meˆme tre`s bonnes. La distance entre la position de l’axe reconstruit et celle simule´e de-
vient de l’ordre de la dizaine de me`tres (Fig.4.33(a)). La distribution de la taille s’e´largit
(Fig.4.33(b)). Par contre les estimateurs d’e´nergie, la densite´ a` 600 m et a` 1000 m sont
bien reconstruits (Fig.4.34(a) et 4.34(b)) et la distribution late´rale s’ajuste bien aux points
de densite´s (Fig.4.35). L’aˆge e´tant ici fixe´ a` l’aˆge simule´, il y a plus de contraintes dans
l’ajustement pour trouver la taille correcte.
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Reconstruction de l’aˆge, de la taille et de l’impact.
Cet exemple illustre bien la relation entre l’aˆge et la taille (Fig.4.36(a) et 4.36(b)). Ces
deux parame`tres sont lie´s. Un autre facteur important semble la densite´ totale dans les
de´tecteurs. Les histogrammes de reconstruction de l’aˆge et de la taille illustrent ceci. En
rouge, c’est la recontruction de tous les e´ve´nements simule´s et en vert, lorsque l’on demande
les e´ve´nements avec une somme des densite´s des de´tecteurs supe´rieure a` 200 particules
par me`tre carre´ (Fig.4.37). Cela signifie que les gerbes dont les densite´s de´pose´es dans les
de´tecteurs sont trop faibles posent des difficulte´s a` l’ajustement et les parame`tres prennent
les valeurs extreˆmes (bornes supe´rieures et infe´rieures lors de l’ajustement). Cependant les
estimateurs ne semblent pas touche´s (Fig.4.38(a) et 4.38(b)).
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(a) Histogramme de l’aˆge simule´ (pointille´
bleu) et reconstruit (continu rouge)
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(b) Histogramme de la taille simule´e
(pointille´ bleu) et de la taille reconstruite
(continu rouge). (taille/109)
Fig. 4.36 – Distributions de l’aˆge et de la taille simule´es et reconstruites.








Nent = 300    
Mean  =    321
RMS   =  253.9
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Fig. 4.37 – Histogramme de la somme des densite´s sur les de´tecteurs touche´s.
114 CHAPITRE 4. FONCTION DE DISTRIBUTION LATE´RALE








Nent = 300    
Mean  =  318.5
RMS   =  81.48
 600 meDensit
)-2densite (m
(a) Histogramme de la densite´ a` 600 m simule´e
(pointille´ bleu) et reconstruite (continu rouge).
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(b) Histogramme de la densite´ a` 1000 m simule´e
(pointille´ bleu) et reconstruite (continu rouge).
Fig. 4.38 – Histogrammes des densite´s a` 600 et 1000 m simule´es et reconstruites.
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(a) Distance entre l’axe reconstruit et l’axe simule´.









(b) Distribution late´rale avec les parame`tres d’aˆge
et taille reconstruits.
Fig. 4.39 – Distribution de la distance entre l’axe reconstruit et l’axe simule´, et fonction
de distribution late´rale.
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Fonction e´lectromagne´tique et muonique.
Nous avons teste´ la reconstruction uniquement en utilisant la partie e´lectromagne´tique
des gerbes, nous allons ajouter la partie muonique. La taille muonique est parame´tre´e en
fonction de la taille e´lectronique. Maintenant, nous utilisons les facteurs de forme Φ1(r) et
Φ2(r) de´finis page 99.
Nous allons proce´der de la meˆme manie`re, c’est-a`-dire aller d’une situation ide´ale a` des
situations de plus en plus re´alistes.
Reconstruction de la taille et de l’impact.
L’addition d’une partie muonique ne semble pas poser de proble`me pour la recons-
truction des parame`tres dans le cas ou` l’aˆge est fixe´. Rappelons que la fonction de muon
est aussi une fonction hyperge´ome´trique, mais qu’il n’y a pas d’aˆge. D’autre part, la taille
muonique est calcule´e a` partir de la parame´trisation de la taille moyenne muonique en
fonction de la taille moyenne e´lectronique (par une loi de puissance) ; ce qui n’est pas
rigoureusement exact dans le cas de gerbe individuelle.
On se retrouve au tout premier cas e´tudie´, toutes les reconstructions sont correctes
comme le montrent les figures 4.40, 4.41 et 4.42.
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(a) Distance entre l’axe reconstruit et l’axe si-
mule´.









Nent = 300    
Mean  =  58.73
RMS   =  2.762
taille
Taille
(b) Histogramme de la taille simule´e (poin-
tille´ bleu) et de la taille reconstruite (continu
rouge). (taille/109)
Fig. 4.40 – Distance a` l’axe et taille reconstruite.
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(a) Histogramme de la densite´ a` 600 m simule´e
(pointille´ bleu) et reconstruite (continu rouge).
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(b) Histogramme de la densite´ a` 1000 m simule´e
(pointille´ bleu) et reconstruite (continu rouge).
Fig. 4.41 – Histogrammes des densite´s a` 600 et 1000 m simule´es et reconstruites.








Fig. 4.42 – Repre´sentation de la fonction de distribution late´rale (ligne rouge) et des points
de densite´s. La taille e´lectronique reconstruite est injecte´e dans la fonction.
Reconstruction de l’aˆge, de la taille et de l’impact.
L’ajout de l’aˆge dans l’ajustement rend les distributions de la taille et de l’aˆge re-
construites sont bien diffe´rentes de celles simule´es. Si globalement les valeurs de l’aˆge ne
sont que peu modifie´es (moins de 5 %) la distribution est pique´e sur 1,07, tandis que la
distribution simule´e est plus large et vers des valeurs plus petites.
En ce qui concerne la taille, la distribution s’est e´largie par rapport a` celle simule´e et
est centre´e sur la valeur 50,77×109 au lieu de 58,86×109 pour celle simule´e.
La corre´lation entre l’aˆge et la taille est ici bien visible. L’ajustement a favorise´ une
valeur de l’aˆge plus grande et une taille plus petite de manie`re syste´matique. Cela peut se
comprendre avec l’ajout de la fonction de muons. Les muons dominent a` grande distance
de l’axe. Il y a peu de contraintes sur les tre`s fortes densite´s (satureation), celles qui
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comptent le plus pour l’estimation de la taille ; de plus petites valeurs de taille sont alors
favorise´es. D’autre part, la contribution des muons a` grande distance est plus importante,
et leur densite´ est moins de´croissante que celle des e´lectrons et l’aˆge apparaˆıt plus e´leve´.
La distribution de l’aˆge reconstruit est plus pique´e mais globalement reste supe´rieur a` celui
simule´, de 8% au plus. La distance a` l’axe est de l’ordre du me`tre (Fig.4.45(a)) et la ldf
est tre`s bonne meˆme avec une taille plus faible de 20 %. Les estimateurs d’e´nergie sont
eux aussi bien reconstruits.
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(a) Histogramme de l’aˆge simule´ (pointille´ bleu)
et reconstruit (continu rouge).








Nent = 300    
Mean  =  50.77
RMS   =  5.896
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Taille
(b) Histogramme de la taille simule´e (poin-
tille´ bleu) et de la taille reconstruite (continu
rouge). (taille/109)
Fig. 4.43 – Distributions des aˆges et taille simule´es et reconstruites.
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(a) Histogramme de la densite´ a` 600 m simule´e
(pointille´ bleu) et reconstruite (continu rouge).
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Mean  =  35.85
RMS   =  5.491
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(b) Histogramme de la densite´ a` 1000 m simule´e
(pointille´ bleu) et reconstruite (continu rouge).
Fig. 4.44 – Histogrammes des densite´s a` 600 et 1000 m simule´es et reconstruites.
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Distance a l’axe
(a) Distance entre l’axe reconstruit et l’axe si-
mule´.








(b) Distribution late´rale avec les parame`tres
d’aˆge et taille reconstruits.
Fig. 4.45 – Distribution de la distance a` l’axe et fonction de distribution late´rale.
Fluctuations des densite´s.
Nous arrivons enfin a` la situation re´aliste de l’expe´rience Auger : des VEM comme
signaux dans les cuves.
Reconstruction de la taille et de l’impact.
Comme pre´ce´demment, nous faisons les reconstructions avec l’aˆge simule´ pour voir
comment le syste`me re´agit.
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(a) Distance entre l’axe reconstruit et l’axe si-
mule´.
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Mean  =  58.86
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(b) Histogramme de la taille simule´e (poin-
tille´ bleu) et de la taille reconstruite (continu
rouge). (taille/109)
Fig. 4.46 – Distance a` l’axe et taille reconstruite.
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(a) Histogramme de la densite´ a` 600 m simule´e
(pointille´ bleu) et reconstruite (continu rouge).
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(b) Histogramme de la densite´ a` 1000 m simule´e
(pointille´ bleu) et reconstruite (continu rouge).
Fig. 4.47 – Histogrammes des densite´s a` 600 et 1000 m simule´es et reconstruites.
La distance a` l’axe est maintenant de l’ordre de 25 me`tres (Fig.4.46(a)), ce qui est
tre`s correct. La distribution de la taille reconstruite est tre`s satisfaisante, le´ge`rement plus
large que celle simule´e mais centre´e sur la meˆme valeur que cette dernie`re (Fig.4.46(b)).
Les estimateurs sont eux aussi bien reconstruits (Fig.4.47(a) et 4.47(b)). La distribution
late´rale quant a` elle, est bien ajuste´e aux densite´s simule´es jusqu’a` 2500 me`tres.
Malgre´ les fluctuations sur les densite´s, la donne´e de l’aˆge permet de reconstruire le
coeur a` 20 m pre`s et la taille a` moins de 10%.









Fig. 4.48 – Repre´sentation de la fonction de distribution late´rale (ligne rouge) et des points
de densite´s. La taille e´lectronique reconstruite est injecte´e dans la fonction et elle passe
bien par les points de densite´s qui ont servi a` l’ajustement.
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Reconstruction de l’aˆge, de la taille et de l’impact.
En ajoutant comme parame`tre l’aˆge, le meˆme phe´nome`ne que dans le cas sans fluc-
tuation apparaˆıt : la distribution de l’aˆge reconstruit est de´cale´e vers les grandes valeurs
(1,15-1,25) (Fig.4.49(a)) tandis que la distribution de la taille est de´cale´e vers les petites
tailles (20-30 109 particules) (Fig.4.49(b)). Le de´calage est plus important que sans fluc-
tuation des densite´s. En revanche, la distance a` l’axe est toujours de l’ordre de 25 me`tres
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(a) Histogramme de l’aˆge simule´ (pointille´ bleu)
et reconstruit (continu rouge).
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(b) Taille sim. (pointille´ bleu) et taille rec.
(continu rouge). (taille/109)
Fig. 4.49 – Distributions des aˆge et taille simule´es et reconstruites.
(Fig.4.51(a)), et donc reste tre`s bonne. Les distributions des estimateurs sont elles aussi
bien reconstruites (Fig.4.50(a) et 4.50(b)). La distribution late´rale s’ajuste aux points de
densite´s des de´tecteurs touche´s (Fig.4.51(b)).
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(a) Histogramme de la densite´ a` 600 m simule´e
(pointille´ bleu) et reconstruite (continu rouge).
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(b) Histogramme de la densite´ a` 1000 m simule´e
(pointille´ bleu) et reconstruite (continu rouge).
Fig. 4.50 – Histogrammes des densite´s a` 600 et 1000 m simule´es et reconstruites.
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(a) Distance entre l’axe reconstruit et l’axe si-
mule´.









(b) Distribution late´rale avec les parame`tres
d’aˆge et taille reconstruits.
Fig. 4.51 – Distribution de la distance a` l’axe et fonction de distribution late´rale.
4.5.3 Remarques
La me´thode de ge´ne´ration et reconstruction des gerbes est rapide et simplifie´e. D’autre
part, la taille muonique utilise´e dans la simulation est une parame´trisation de la taille
moyenne muonique en fonction de la taille moyenne e´lectronique ; cette parame´trisation
n’est pas valable pour les gerbes individuelles. Une piste pour remplacer ce de´faut est de
trouver une corre´lation entre Ne, Nµ et s. La figure 4.52 montre qu’une corre´lation de ce
type semble exister. Si une telle corre´lation est trouve´e, elle pourra sans doute servir de
contrainte lors de l’ajustement pour trouver le bon couple (Ne,s).
Pour un approfondissement de la me´thode, on peut envisager une taille VEM, c’est-a`-
dire de prendre le spectre des particules donne´es dans CORSIKA et les convertir en VEM,
comme nous l’avons fait pour obtenir les facteurs de forme.
Les reconstructions de la taille et de l’aˆge semblent eˆtre plus difficiles que les densite´s
a` 600 m 1000 m estimateurs d’e´nergie, mais la fonction propose´e s’ajuste bien a` la forme
de de´croissance des densite´s, et on peut imaginer aussi du signal (en VEM).
L’estimation de l’e´nergie est encore a` ame´liorer, puisque le signal a` 600 m et a` 1000 m
est diffe´rent pour chaque gerbe, la conversion entre ce signal et l’e´nergie primaire doit
e´voluer en fonction de l’aˆge.
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(a) Corre´lation log(Nµ/Ne) en fonction de
l’aˆge. Les diffe´rentes couleurs correspondent
aux diffe´rents angles ze´nithaux (entre 0 et 60
degre´s).
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(b) Corre´lation log(Nµ/Ne) en fonction de l’aˆge
re´ajuste´e.
Fig. 4.52 – Corre´lation log(Nµ/Ne) en fonction de l’aˆge. Les deux courbes repre´sentent la
meˆme corre´lation mais la seconde a e´te´ ajuste´e a` la main afin de superposer les courbes.
La forme pour chaque angle est la meˆme, seul un facteur d’e´chelle se´pare les diffe´rents
angles (ce facteur est ici ajuste´ a` la main).
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4.6 Reconstruction avec la simulation de l’e´lectronique
Apre`s tous ces tests, avec un programme de simulation rapide de gerbes, il est ne´cessaire
de tester la fonction de distribution late´rale sur des gerbes CORSIKA passe´es dans un pro-
gramme de simulation de´taille´e du de´tecteur d’Auger.
Les gerbes qui ont servie a` faire les ajustements des parame`tres de la fonction, sont
traite´es par la chaine de programmes SDSim [93] qui va choisir un impact ale´atoire dans
le re´seau complet et projeter la gerbe sur le re´seau. Ce programme simule les particules
dans la cuve et l’e´lectronique transformant ce signal en traces FADC. Le fichier de sortie
est ensuite transforme´ dans le meˆme format que les fichiers de donne´es.
Il n’est pas encore techniquement possible de faire une e´tude statistique de la recons-
truction, alors nous avons choisi de pre´senter quelques exemples.
La gerbe de la figure 4.53 est d’e´nergie 1020 eV, incline´e a` 20 degre´s, dont les coor-
donne´es du point d’impact dans le re´seau sont 6114363 en Northing et 475629 en Eas-
ting. Nous pouvons voir que les coordonne´es de l’impact sont reconstruites a` environ
45 me`tres, l’angle a` 0,2 degre´ pre`s et l’e´nergie a` 7%. La taille reconstruite est de l’ordre de
56,5×109 ± 1,5× 109 et un aˆge de 1±0,24, pour une taille simule´e de 57,3×109 et un aˆge
de 1,048. Cela est assez remarquable. De plus la fonction de distribution late´rale s’ajuste
bien aux points de densite´s.
Fig. 4.53 – Reconstruction d’une gerbe simule´e par SDSim.
Le meˆme e´ve´nement reconstruit avec une distribution late´rale de type loi de puissance
(voir chapitre 5) (Fig.4.54). La ldf n’est plus correcte au-dela` de 1200 m et l’e´nergie
reconstruite est pre`s de 40% infe´rieure. L’impact est reconstruit a` 60 me`tres pre`s environ.
L’exemple montre´ pre´ce´demment est un des rares a` reconstruire simultane´ment les pa-
rame`tres d’aˆge et taille. En ge´ne´ral, la taille est sure´value´e de 40% de manie`re syste´matique
et l’aˆge lui reste la plupart du temps tre`s proche de 1. Des e´tudes comple´mentaires sont
ne´cessaires pour ame´liorer la reconstruction.
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Fig. 4.54 – Reconstruction d’une gerbe simule´e par SDSim.
Pour ce qui concerne l’e´nergie, la relation entre l’e´nergie et l’estimateur est de la forme :
E0 = kρ(rref)
α (4.13)
Le calcul de l’e´nergie que j’ai utilise´ a` partir du signal a` 1000 m est une simple re`gle de
proportionalite´ avec le signal attendu pour la gerbe moyenne a` 1020 eV (obtenue avec la
fonction de distribution late´rale). Or pour chaque gerbe, le signal a` 1000 m est diffe´rent,
il varie avec l’aˆge de la gerbe. Il sera donc ne´cessaire dans la suite que le coefficient k de
la relation pre´ce´dente de´pende de s.
4.7 Application aux donne´es du re´seau prototype d’Auger
Apre`s avoir teste´ la fonction de distribution late´rale sur des donne´es simule´es, voyons
ce que nous obtenons sur les vrais donne´es.
La plupart des e´ve´nements a` grand nombre de stations sont tre`s incline´s (au-dela` de
60 degre´s). Cette fonction n’est pas adapte´e a` ces angles.
L’e´ve´nement choisi pour ce test est l’e´ve´nement nume´ro 259739 du 2 aouˆt 2002. Cet
e´ve´nement a 8 cuves touche´es. Il traverse le re´seau de de´tecteurs en diagonal. La recons-
truction faite avec la distribution late´rale pre´sente´e donne une e´nergie de 21,94 EeV, une
taille de 8,4×109 et un aˆge de 1,05 (Fig.4.55). L’inclinaison de la gerbe est e´value´e a`
46,7o. La taille est sans doute trop grande pour une telle inclinaison et l’aˆge trop faible. Le
meˆme e´ve´nement reconstruit avec une fonction de distribution late´rale en loi de puissance
(Fig.4.56). Le meˆme e´ve´nement avec une ldf en loi de puissance [94].
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Fig. 4.55 – Reconstruction de l’e´ve´nement du re´seau prototype 259739 du mois d’aouˆt
2002 avec la fonction de distribution late´rale hyperge´ome´trique.
Fig. 4.56 – Reconstruction de l’e´ve´nement du re´seau prototype 259739 du mois d’aouˆt
2002 avec une ldf en loi de puissance.
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L’estimation du signal a` 1000 me`tres est semblable mais la position du coeur est tre`s
diffe´rente : il y a plus de 200 m de diffe´rence ! Pourtant en ge´ne´ral, l’impact est assez stable.
Cela peut s’expliquer par la forme meˆme de la fonction utilise´e.
Pour conclure ce chapitre, il y a encore beaucoup de tests a` faire en particulier en ce
qui concerne la relation entre l’estimateur et l’e´nergie. La fonction de distribution late´rale
decrit bien la de´croissance du signal en fonction de la distance a` l’axe de la gerbe. Les
parame`tres aˆge et taille permettent de de´crire les fluctuations statistique des gerbes, et
permettent une bonne de´termination des estimateurs. Pour une bonne de´termination de
l’e´nergie, il sera ne´cessaire d’inclure une de´pendance du coefficient k (ou bien dans le
parame`tre α) avec le parame`tre d’aˆge.
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Chapitre 5
Analyse des donne´es du re´seau
prototype
Le re´seau de surface prototype commenc¸a a` acque´rir des donne´es en aouˆt 2001 et
depuis l’acquisition est permanente. La de´tection hybride pris des donne´es entre octobre
2001 et mars 2002 par pe´riode de trois semaines (nuits sans lune). Depuis les premie`res
donne´es des centaines de milliers d’e´ve´nements ont e´te´ enregistre´s et pre`s d’une centaine
d’e´ve´nements hybrides.
Dans ce chapitre nous aborderons le roˆle du trigger central, puis les me´thodes de
calibration des cuves Cˇerenkov et nous terminerons par la me´thode de reconstruction des
e´ve´nements par le re´seau de surface, et l’e´ve´nement le plus important de´tecte´. Il n’est pas
question ici d’aborder des re´sultats de physique sur les rayons cosmiques d’ultra-haute
e´nergie mais de pre´senter les donne´es du re´seau prototype, comment reconnaˆıtre un vrai
e´ve´nement du bruit, et l’e´volution de ce re´seau depuis sa mise en place.
5.1 Ge´ne´ralite´s
Le re´seau de surface prototype devait eˆtre a` l’origine une re´plique du re´seau global, en
plus petite : un hexagone. Malheureusement, le terrain pre´vu posa plus de difficulte´s pour
l’installation des cuves dans la Pampa, et le re´seau pris la forme montre´e par la figure 5.1.
Les nume´ros indique´s correspondent au nume´ro de la carte e´lectronique CPU de la station.
Les stations ont aussi des noms comme Carmen, Miranda, Huron... La plupart du temps
nous les appelons par leur nom plutoˆt que par leur numero.
Ce qui est remarquable dans ce re´seau est sa forme : ailes de papillon. Les effets de
bords sont conside´rables, comparativement a` un hexagone. En effet la surface de de´tection
est modifie´e de manie`re importante suivant la forme du re´seau et dans le cas ou` une station
ne fonctionne pas (tout de´pend de l’endroit ou` la station se trouve dans le re´seau).
5.2 Triggers
Nous avons aborde´ au chapitre 2 l’acquisition des donne´es, et de´crit les triggers de la
station locale (T1 et T2). C’est la station centrale qui fabrique le trigger de dernier niveau
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Fig. 5.1 – Re´seau de surface prototype de l’Observatoire Pierre Auger.
(T3). C’est ce dernier que nous allons aborder ici.
Au cours du temps, les caracte´ristiques des triggers s’affinent. Dans la premie`re anne´e
de l’expe´rience (juillet 2001-juillet 2002), un programme contenant diffe´rents algorithmes
de T3 spe´cifiques a` l’EA a e´te´ mis en place, et en juillet 2002, il fut remplace´ par le trigger
central (Ct) pour le grand re´seau.
Rappelons que dans le cas du re´seau prototype, lors d’un de´clenchement d’e´ve´nement,
c’est a` l’ensemble des cuves que l’on demande de rechercher des traces correspondant a`
une feneˆtre temporelle. Cela ajoute la plupart du temps des signaux fortuits et parfois des
signaux des e´ve´nements physiques n’ayant pas passe´ la condition de trigger de deuxie`me
niveau.
Cette proce´dure permet aussi de tester les e´changes de messages entre la station centrale
et les stations locales, ainsi que le transfert du flux de donne´es. Il faut eˆtre suˆr que les
donne´es sont re´cupe´re´es inte´gralement.
Depuis la mise en place de Ct, les noms des triggers ont change´ mais ce sont les meˆmes
topologies qui sont recherche´es.
La nouvelle nomenclature est explicite sur la topologie de l’e´ve´nement. Les noms sont de
la forme :
(n+ 1)Cm
ou` n + 1 repre´sente le nombre total de triggers locaux : 1 au centre de quatre couronnes
hexagonales et n autour. Le nombre m fait re´fe´rence au nume´ro de la couronne la plus
proche a` laquelle le trigger appartient, c’est-a`-dire qui ve´rifie la relation :
ti − t0 < m×∆t+ 5µs
avec t0 est le temps du trigger central et ∆t est une incertitude sur le temps GPS et qui
est prise a` 6 µs. Les contraintes C peuvent eˆtre combine´es avec des ope´rateurs logiques
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Tab. 5.1 – Correspondance des anciens triggers
Ancien nom Nouveau nom
TrgP EA A 3C2
TrgP EA B 3C1H
TrgP EA D 3C1
TrgP EA D++ 3C4
TrgP EA E 2C1&3C2
TrgP EA F 3C2&4C4
“Et” (&) et “Ou” (+). Le tableau 5.1 re´sume la nouvelle nomenclature.
Par exemple, le trigger TrgP EA A ou 3C2 signifie que l’on a une co¨ıncidence a` 3 cuves
avec une centrale et les 2 autres sur les 2 premie`res couronnes autour (avec les conditions
temporelles ci-dessus).
La figure 5.2 montre les histogrammes des diffe´rents triggers dans la pe´riode juillet 2001
et de´but aouˆt 2003. Ils sont apparus a` diffe´rentes e´poques, ce qui explique les diffe´rences
entre les valeurs des histogrammes.
Fig. 5.2 – Histogramme des triggers dans la pe´riode juillet 2001 - aouˆt 2003. Les triggers
avec la nouvelle nomenclature ne sont apparus qu’a` partir de juillet 2002.
De plus les conditions de trigger deviennent plus restrictives, comme par exemple la
feneˆtre de temps dans laquelle on demande aux stations qui n’ont pas de T2 qui devient
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plus petite. La figure 5.3 repre´sente les histogrammes du nombre de cuves touche´es dans
deux pe´riodes diffe´rentes : la premie`re pour le mois de juin 2002 et la seconde pour le mois
de janvier 2003. Nous pouvons voir la diminution du nombre d’e´ve´nements pour chacune
(a) Pe´riode du 1er au 31 juin 2002. (b) Pe´riode du 1er au 31 janvier 2003.
Fig. 5.3 – Histogrammes du nombre de cuves touche´es pour deux pe´riodes diffe´rentes.
des valeurs, en particulier pour les 2, 3 et 4 cuves. Cela provient de la demande a` toutes les
stations du re´seau d’envoyer leurs donne´es lors d’un T3 et par conse´quence d’ajouter des
cuves qui ne sont pas concerne´es par l’e´ve´nement. Au fur-et-a` mesure que les mois passent,
l’analyse des e´ve´nements devient plus pre´cise et nous pouvons restreindre les feneˆtres de
temps. Les triggers seront sans doute amene´s a` eˆtre a` nouveau modifie´s.
L’expe´rience acquiert des donne´es que nous analysons mais il faut que ces donne´es
soient calibre´es. Ce qui n’est pas une chose simple. Le re´seau prototype permet de tester
des me´thodes de calibration.
5.3 Calibration des donne´es du re´seau de surface
Pendant les premiers mois de fonctionnement, aucune calibration des cuves n’e´tait
pre´vue. Cela implique qu’il n’y avait pas de trigger T2 ; les stations n’avaient pas 100 Hz
de T1 parmi lesquels choisir 20 Hz de T2. Tous les T1 e´taient utilise´s en T2.
Il n’y avait pas de buffer de muons. L’ide´e est de calibrer les cuves a` partir du fond de muons
atmosphe´riques et cela demandait un buffer de muons qui n’e´tait pas encore imple´mente´
mais qui l’est depuis mai 2003.
Il n’y avait pas non plus de LED Flasher. Ces LEDs place´es dans la cuve permettent de
ve´rifier la line´arite´ des PMT. Elles sont pre´vues sur les nouvelles cuves.
La calibration des cuves Cˇerenkov n’est pas si simple. Les me´thodes utilise´es ont
consiste´ en premier lieu a` ajuster les gains des PMT afin d’uniformiser le signal de´tecte´
par chaque PMT. Au de´part, toute station ayant un taux de T2 de 20 Hz e´tait conside´re´e
comme fonctionnant sans avoir ve´rifie´ les gains des PMT. Des variations de signal impor-
tantes e´taient de´tecte´es sur les e´ve´nements.
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Par la suite, il fallu trouver une me´thode de calibration absolue. Une me´thode utilisant
les triggers ale´atoires de la station centrale e´tait le de´but d’une calibration absolue. En
effet, toutes les deux minutes, un trigger T2 choisi ale´atoirement est de´signe´ T3. Nous
avons ainsi des traces FADC de manie`re ale´atoire et qui ont de´passe´ le seuil de T2. La
quasi totalite´ des signaux ale´atoires sont caracte´rise´s par une monte´e tre`s rapide (environ
15 ns) et une de´croissance de l’ordre de 70 ns (Fig.5.4). L’extraction du pic et de l’inte´grale
sont ensuite utilise´s pour la calibration ; le pic et l’inte´grale du signal sont proportionnels
et fluctuent peu. Ils permettent d’intercalibrer les trois PMT de chaque cuve.
Fig. 5.4 – Signal d’un phototube moyenne´ sur 402 e´ve´nements du PMT de la cuve Carmen
[95].
La cuve Laura, au baˆtiment d’assemblage permit de faire beaucoup de tests impos-
sibles a` faire dans la Pampa. Elle permit de de´terminer les taux de trigger en fonction du
seuil sur chaque PMT et du niveau de co¨ıncidence demande´. De plus, elle permit de faire
l’histogramme du signal pour chaque PMT. Cet histogramme doit pre´senter une bosse
correspondant a` la traverse´e de la cuve par un muon. Suivant la distribution angulaire
des muons et les dimensions de la cuve, cette bosse doit se situer plus ou moins loin du
signal attendu pour un muon vertical. Des mesures effectue´es sur une cuve similaire a` celle
de l’expe´rience Auger [96] indiquent une e´quivalence entre cette bosse et le VEM (Fig.5.5).
Une fois ces tests re´alise´s, une calibration Online a e´te´ mise au point. Les re´sultats des
tests sur Laura montraient que le taux de 100 Hz de T1 e´tait obtenu pour un seuil a` 2,8
VEM (le VEM vaut 50 coups ADC) au dessus de la ligne de base. On re`gle pour chaque
PMT la tension afin d’obtenir 100 Hz (les autres PMT e´tant e´teints). On met les tensions
de´termine´es pre´ce´demment et demander une co¨ıncidence des trois PMT doit faire baisser
le taux a` 20 Hz. Ainsi les gains des PMT sont intercalibre´s et les pics ne varient gue`re plus
de 5%.
Mais la valeur du VEM de´rive, il faut donc suivre son e´volution, et la me´thode du taux
de comptage semble bien adapte´e. Cette me´thode a e´te´ imple´mente´e dans la station locale
et est utilise´e sur les triggers T1. Ces triggers sont la co¨ıncidence des trois PMT au dessus
de 1,75 VEM. Le but de la me´thode est de de´terminer la valeur re´elle du VEM de chaque
PMT, puisque c’est la valeur du VEM qui est utilise´e pour de´cider du trigger de la station
locale. Celle-ci ve´rifie que le taux de chaque PMT au dessus de 2,3 VEM doit eˆtre de 70
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Fig. 5.5 – Histogramme du signal inte´gre´ de´tecte´ par un de´tecteur de surface cre´e´ par le
flux des muons atmosphe´riques. La premie`re bosse est due a` la co¨ıncidence des 3 PMT,
et le second correspond au signal laisse´ par un muon traversant la cuve. Les e´ve´nements
grise´s sont de´tecte´s par un te´lescope a` muons comme des muons verticaux et centre´s.[97]
Hz. En effet, un gain trop e´leve´ sur un PMT ne modifiera pas sensiblement le taux des T1
mais par contre son taux au-dessus de 2,3 VEM sera plus e´leve´ que les autres. Si un PMT
n’a pas le bon taux, la station locale modifie la valeur du VEM pour ce PMT. A` la fin de
cette ve´rification, la cuve a de´termine´ la valeur du VEM pour chaque tube.
Depuis mai 2003, la mise en place des buffers de muons permettent de faire les his-
togrammes en temps re´el, en meˆme temps que l’acquisition des donne´es. En utilisant les
valeurs du pic et de la charge du VEM de´finis auparavant, la station choisi des seuils a`
0,1 VEM et prend tous les e´ve´nements en co¨ıncidence avec un taux de 3 kHz. Les histo-
grammes de pic et de charge sont obtenus a` partir de 20 bins de traces FADC, incluant 3
bins de pre´-trigger. Cela permet de de´terminer la forme du signal du muon chaque minute
avec une tre`s bonne pre´cision.
Deux LED sont utilise´es pour obtenir le rapport des gains anode/dynode, et de ve´rifier la
line´arite´ des PMT.
Ainsi les me´thodes de calibration mises au point deviennent de plus en plus pre´cises
et fiables et sont imple´mente´es afin d’e´viter un maximum de de´placements sur site. Des
se´quences de calibration sont demande´es toutes les deux heures par la station centrale.
Meˆme si un ou deux PMT ne fonctionnent pas, cela n’empeˆche pas la calibration de la
station (moins bonne e´videmment mais la station prend quand meˆme des donne´es). Les
donne´es calibre´es sont preˆtes a` eˆtre reconstruites.
Une autre fonction du re´seau prototype est de permettre de tester des algorithmes
de reconstruction afin de trouver ceux qui sont les plus fiables, et nous donnant ainsi un
aperc¸u de ce que l’on attend avec le re´seau entier. Comme nous l’avons de´ja` souligner, la
forme du re´seau rend les effets de bords tre`s importants et geˆnant pour la reconstruction.
Nous avons de´ja` vu au chapitre pre´ce´dent que donner la valeur de l’e´nergie des gerbes
reconstruites n’est pas une chose e´vidente : le lien entre l’estimateur et l’e´nergie n’est pas
simple.
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5.4 Principe de reconstruction
Nous maintenant allons aborder le principe de reconstruction des e´ve´nements du re´seau
de surface.
5.4.1 La direction d’arrive´e
La direction d’arrive´e est la premie`re des caracte´ristiques que l’on peut reconstruire.
Si l’on fait l’hypothe`se, en premie`re approximation, qu’une gerbe atmosphe´rique est assi-
milable a` la propagation du front (Fig.5.6(a)), on peut a` l’aide des temps d’arrive´es sur
les de´tecteurs reconstruire la direction de la gerbe. Le plan se propage a` la vitesse de la
détecteur détecteurdétecteurSol
Axe de la gerbe
θ
(a) Front de gerbe plan.
détecteur détecteurdétecteurSol
Axe de la gerbe
θ
Axe reconstitué
ajustement par un plan
front de gerbe 
∆θ
(b) Erreur syste´matique sur la reconstruction
de la direction par l’ajustement d’un front
plan.
Fig. 5.6 – Front de gerbe et courbure. La figure de droite montre l’erreur faite par l’ajus-
tement d’un front plan.
lumie`re c, selon l’e´quation :
cti = cT0 − (uxi + vyi +
√
1− u2 − v2(zi − zref))
ou` u et v sont les cosine directeurs de´finis par :
u = sin θ cosφ
v = sin θ sinφ
T0 est le temps d’arrive´e au sol de l’axe de la gerbe, zref est une altitude de re´fe´rence prise
ici a` l’altitude moyenne d’Auger (1400 m) et ti, xi, yi sont les temps et les coordonne´es
des de´tecteurs. Le dernier terme peut eˆtre ne´glige´ par rapport aux autres (la variation
d’altitude est ne´gligeable comparativement a` l’espacement).
L’ajustement sur les ti donne les valeurs de T0, u et v avec lesquels on calcule les angles
ze´nithal et azimuthal θ et φ.
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La figure 5.7 montre le re´sultat de la reconstruction de u et v. Le plan est peuple´ de
manie`re uniforme. En bleu la reconstruction brute, et en rouge avec la coupure :
u2 + v2 ≤ 1
qui repre´sente les e´ve´nements physiques puisque u2+v2 = sin2 θ. Dans le cas d’un flux
isotrope des rayons cosmiques et d’une acceptance uniquement de´pendante de la ge´ome´trie
du re´seau, la re´partition des e´ve´nements physiques est aussi uniforme dans le plan (u,v)
et proportionnelle a` cos θdΩ.










Fig. 5.7 – Distribution des e´ve´nements dans le plan (u,v). Ce sont les donne´es du mois
de mai 2002.
Le front de gerbe est une bonne approximation lorsque les e´ve´nements ne sont pas trop
e´tendus, par exemple, lorsque l’on a 3 ou 4 stations les unes a` coˆte´ des autres. Au-dela`,
il est pre´fe´rable d’ajouter une courbure afin d’e´viter toute erreur syste´matique sur la re-
construction angulaire (Fig.5.6(b)).
On fait alors une nouvelle approximation : un front de gerbe circulaire. Le rayon de cour-
bure R de´pend du stade de de´veloppement de la gerbe, et est sans doute un indicateur de
la composition. En effet, plus le primaire est lourd, plus il y a de muons et plus la premie`re
interaction a eu lieu haut dans l’atmosphe`re, et donc la gerbe est plus aˆge´e. Cependant, les
particules au de´but de la cascade sont encore tre`s e´nerge´tiques et proches de la direction
d’incidence du primaire : ainsi le rayon de courbure pointe vers la re´gion ou` la composante
muonique et e´lectromagne´tique se de´veloppent.
Ainsi l’e´quation du front de gerbe devient :





5.4.2 E´ve´nements physiques et coupures
Une fois la reconstruction angulaire re´ussie, il nous reste a` rechercher le cœur de
la gerbe, et son e´nergie. Cependant, il se peut encore qu’il y ait parmi les stations de
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l’e´ve´nement se´lectionne´, des co¨ıncidences fortuites : il faut les rejeter. On peut imaginer
plusieurs coupures permettant de faire le tri.
Une premie`re coupure est de ve´rifier la compatibilite´ entre les temps des stations et
les distances entre les cuves afin de ne pas avoir des gerbes se de´plac¸ant plus vite que la
lumie`re !
Une autre coupure serait une distance maximum dmax, entre les cuves touche´es. En ef-
fet, les gerbes que l’on souhaite de´tecter sont d’e´nergie comprise entre 1018 eV et 5×1019 eV.
Leur extention late´rale ne peut donc pas de´passer certaines distances pour eˆtre de´tecte´es.
Aussi un autre parame`tre est lie´ a` l’e´nergie des gerbes e´tudie´es est le signal de´pose´ dans
la cuve. II est intrinse`quement lie´ a` l’extension late´rale. Mais une autre caracte´ristique du
signal nous inte´resse. Le rapport entre le signal inte´gre´ et le pic. En effet, le bruit de fond
est compose´ de muons et dans une seconde mesure de mini-gerbes. Le rapport signal/pic
dans le cas d’e´ve´nements interessants se de´tache du bruit de fond.
La figure 5.8 repre´sente le rapport signal/pic en fonction
√
u2 + v2. Le bruit de fond
est aux alentours de 2 tandis que dans le cas d’e´ve´nements interessants, ce rapport est
plus grand (supe´rieur a` 3). Une coupure que l’on peut imaginer est de demander que pour
un certain nombre de stations, au moins deux, la valeur du rapport signal sur pic soit plus
grande que 3.







Fig. 5.8 – Signal sur Pic en fonction de
√
u2 + v2.
Une fois toutes les coupures passe´es, il reste a` trouver l’impact de la gerbe et l’e´nergie
primaire. En ge´ne´ral le calcul du barycentre (avec les signaux des cuves) donne une bonne
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approximation du cœur de la gerbe (environ 200 m) [98, 99].
Plus ge´ne´ralement, on utilise le programme Minuit pour faire un ajustement simul-
tane´ de la position et de l’e´nergie. La figure 5.9 montre les impacts reconstruits pour les
e´ve´nements a` plus de 5 stations au mois de mai 2002.
Fig. 5.9 – Impacts reconstruits des e´ve´nements a` plus de 5 stations au mois de mai 2002.
La reconstruction de l’e´nergie est plus de´licate. Il y a encore beaucoup a` faire pour
donner une e´nergie avec moins de 30% d’incertitudes. Pour la reconstruction des donne´es,
nous avons utilise´ la fonction de distribution late´rale suivante [94] :
ρ(r) =
E0,95√







β(θ) = 4,735− 1,236cos θ si θ < 60o
β(θ) = 2,672− 0,161cos θ si θ > 60o
et rref correspond a` une distance de re´fe´rence, ici 1000 m. Le signal a` 1000 m sert donc
d’estimateur de l’e´nergie primaire.
Pour illustrer un e´ve´nement du re´seau prototype, nous avions le choix mais pourquoi
ne pas tout simplement choisir le plus grand !
5.5 E´ve´nement du 23 mai 2002
Il n’e´tait pas possible de parler des e´ve´nements du re´seau prototype sans parler du plus
important que l’on ait de´tecte´ jusque la` et qui a de´ja` fait beaucoup parle´ de lui.
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Le 23 mai 2002, un e´ve´nement touchant 20 cuves (sur les 32 fonctionnant) a e´te´ de´tecte´.
Comme la plupart des e´ve´nements a` haute multiplicite´, sinon tous, il tre`s incline´ ; son
angle est estime´ a` plus de 80 degre´s. Le tableau 5.2 re´sume la reconstruction.
Tab. 5.2 – E´ve´nement 204272 a` 20 cuves.
X impact 835 m ± 157
Y impact 4427 m ± 386
Z impact 1402 m
θ 81,59o ± 0,6 degre´
φ 250,57o ± 2 degre´s
Rayon de Courbure 109 km
Densite´ a` 1000 m 14,27 ± 1,46
E´nergie 52,58 EeV
Pour ce type de gerbes (tre`s incline´e), la partie e´lectromagne´tique est entie`rement
absorbe´e, et il ne reste plus qu’un front de muons se propageant. Ils sont peu de´vie´s et il
n’est donc pas e´tonnant que le rayon de courbure soit grand (en ge´ne´ral les valeurs calcule´es
sont de l’ordre de la dizaine de kilome`tres pour des e´ve´nements pas trop incline´s), et que
les signaux soient tre`s pique´s (Fig.5.10(a)).
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Event 204272 - Ls 58 - THRESH
pmt 1 - 37.3 VEM
pmt 2 - 28.4 VEM
pmt 3 - 32.2 VEM
(a) Signal dans la cuve 58. Signal typique de
muon.
distance to shower axis (m)







































(b) Diffe´rence de temps entre la station et le
temps de l’impact en fonction de la distance
a` l’axe de la gerbe.
Fig. 5.10 – Signal dans une cuve touche´e. Cheminement de la gerbe.
La figure 5.10 permet de visualiser la direction de propagation de la gerbe, allie´e a` la
reconstruction de l’impact dans le re´seau (Fig.5.11(a)). La figure 5.11(b) montre le re´sultat
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de l’ajustement de la fonction de distribution late´rale cite´e au paragraphe pre´ce´dent.
(a) Position de l’impact de la gerbe recons-
truite dans le re´seau.
Distance to axis (m)






























 =  73.42χ204272 : 
(b) Fonction de distribution late´rale ajuste´e
sur les densite´s
Fig. 5.11 – Position du coeur reconstruit et ajustement de la fonction de distribution
late´rale.
Il est a` remarquer que cette reconstruction positionne le coeur a` l’inte´rieur du re´seau.
En effet, comme nous l’avons de´ja` souligne´, les effets de bords sont importants. Dans
le cas pre´sent, la gerbe n’e´tant pas contenue dans le re´seau, on peut envisager plu-
sieurs reconstructions en tenant compte ou pas de stations silencieuses ; en n’utilisant pas
cette contrainte le coeur peut eˆtre reconstruit en dehors du re´seau et cela peut changer
conside´rablement l’e´nergie reconstruite puisque cela affectera l’estimateur.
Pour les gerbes incline´es, des reconstructions particulie`res sont envisage´es [100].
5.6 Effets de bords et Acceptance du re´seau prototype
L’acceptance du re´seau prototype permet d’estimer si le taux d’e´ve´nements de´tecte´s
correspond a` celui attendu, et permet aussi de se rendre compte des effets de bords.
La forme du re´seau est importante. Lors de l’acquisition des donne´es, des stations
peuvent ne pas fonctionner et donc ne pas prendre de donne´es, ce qui modifie la forme du
re´seau de de´tection. Alors le nombre de stations fonctionnant ou pas durant l’acquisition
est d’une grande importance pour calculer l’acceptance du de´tecteur. La station centrale
enregistre les stations qui entrent ou sortent de l’acquisition permettant de suivre la sur-
face de de´tection.
La figure 5.12 montre l’influence du manque d’une station dans certaines partie du
re´seau prototype [101]. La figure a e´te´ re´alise´e en simulant des disques de gerbes d’e´nergie
de 10 EeV dont le rayon correspond au rayon de trigger de T2, c’est-a`-dire le disque a`
l’inte´rieur duquel les stations de´clenchent un trigger T2, fixe´ a` 3 VEM par cuve. Pour 10
EeV, ce rayon vaut de l’ordre de 1750 me`tres et est proche de l’espacement des cuves dans
le re´seau ce qui explique l’influence du manque d’une cuve.
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Fig. 5.12 – Influence du manque d’une station dans le re´seau prototype. Gerbes verticales
simule´es de 10 EeV. Les points rouges sont les stations “vivantes” et en bleu les stations
“mortes”. On peut remarquer l’importance des stations dans le centre du re´seau. L’abscisse
correspond au Northing et l’ordonne´e a` l’Easting, qui sont le syste`me de coordonne´es utilise´
sur le site.
L’acceptance repre´sente la surface de de´tection : elle est calcule´e a` partir du nombre
de stations vivantes. Elle de´pend de l’e´nergie. La figure 5.13 montre la de´pendance de
l’acceptance en fonction de l’e´nergie [101]. On peut noter la nette variation de l’acceptance
autour de 1019 eV. Il va donc eˆtre important de bien comprendre le trigger du de´tecteur,
de bien repre´senter la distribution late´rale. Tout cela est lie´.
Fig. 5.13 – Acceptance en fonction de l’e´nergie sur une journe´e. full EA correspond au
cas ou` toutes les stations fonctionnent.
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5.7 Pre´-production
Depuis le de´but de l’anne´e 2003, l’installation de nouvelles cuves s’est poursuivie. De-
puis juin 2003, nous avons pre`s de 80 cuves. Le re´seau s’est maintenant agrandi comme
le montre la figure 5.14(a). La nouvelle portion ajoute´e a presque la forme hexagonale et






















































































(a) E´tat du re´seau de surface au 31 juillet 2003.









(b) e´volution du nombre de stations en fonction du
nombre de jours entre janvier 2003 et juillet 2003.
les trous ne sont pas physiques, l’information du
nombre de stations e´tait indisponible.
Fig. 5.14 – Agrandissement du re´seau prototype.
les reconstructions a` venir seront plus robustes car les gerbes seront mieux contenues dans
le re´seau alors que dans le re´seau prototype cela e´tait difficile. Les conditions de trigger
seront plus proches des e´ve´nements physiques recherche´s.
Le nombre de stations augmentent depuis deux mois (Fig.5.14(b)).
5.8 conclusion
Le re´seau prototype a donne´ une grande satisfaction tant au point de vue de l’e´lectronique
qu’au point de vue des programmes d’acquisition. Les donne´es sont de bonnes qualite´ et
permettent de´ja` des reconstructions angulaires de l’ordre du degre´. Ce qui est encoura-
geant pour la suite et les futures e´tudes sur les multiplets.
Les e´tudes se sont porte´es sur l’acceptance du re´seau qui est lie´e a` la distribution late´rale,
et donc a` l’e´nergie primaire. Ces trois sujets sont tre`s lie´s et des progre`s dans une des trois
directions permettra sans doute de progresser dans les autres rapidement.
En ce qui concerne la composition primaire, dont nous n’avons pas parle´ dans cette
pre´sentation de l’analyse, les e´tudes se de´veloppent et quelques pistes apparaissent [102].
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Conclusion
L’expe´rience Auger est aujourd’hui dans sa phase de de´ploiement des 1600 cuves. Pre`s
d’une centaine de de´tecteurs, a` la fin d’aouˆt 2003 fonctionnent et ce nombre augmente de
jour en jour. D’ici un an et demi, le re´seau comportera plus de mille cinq cent de´tecteurs
et quatre de´tecteurs a` fluorescence afin d’acque´rir la statistique tant attendue a` haute
e´nergie. C’est avec impatience que l’on attend les nouvelles donne´es.
Le bon fonctionnement du re´seau prototype et la qualite´ de ses donne´es permirent de
de´velopper des me´thodes d’analyses de´ja` performantes, et des e´tudes importantes pour le
grand re´seau ont de´bute´ : les e´tudes sur les triggers, l’acceptance ou sur la distribution
late´rale. Il reste encore beaucoup a` faire pour avoir une estimation pre´cise de l’e´nergie en
ade´quation avec les performances attendues du de´tecteur.
En ce qui concerne la simulation de gerbes atmosphe´riques, le mode`le NEXUS 3 sera
a` comparer aux deux autres mode`les utilise´s QGSJet et Sybill ; son extrapolation aux
hautes e´nergies est sans doute plus cohe´rente que les autres. Ces mode`les, configure´s pour
reproduire les proprie´te´s moyennes des gerbes entre 106 GeV et 1010 GeV (Tmax, Nµ/Ne ,
λabsorption...) se situent dans la moyenne des pre´dictions pour le LHC ; Isajet et Pythia
repre´sentent les limites extreˆmes. Le dilemme masse primaire-e´nergie sera simplifie´ si le
LHC peut fixer un profil de production multiple et conforter les bases de l’extrapolation
(trajectoire asymptotique du Pomeron par exemple).
Aussi, la comparaison des mode`les utilise´s dans les rayons cosmiques avec ceux du
LHC est ne´cessaire pour les extrapolations et afin de re´unifier la phe´nome´nologie des
rayons cosmiques de celle des collisionneurs.
Nous avons mis au point une fonction de distribution late´rale, plus ge´ne´rale que la
fonction NKG, qui contient les parame`tres physiques importants des gerbes que sont la
taille e´lectronique et l’aˆge de la gerbe ; celui-ci est relie´ a` la profondeur du maximum
(Xmax). Ce parame`tre pourra eˆtre compare´ avec celui mesure´ par la fluorescence (via le
Xmax). Il faut encore affiner la de´termination de ces deux parame`tres de manie`re fiable
dans la reconstruction des e´ve´nements ; cependant la forme de la fonction semble de´ja` bien
s’ajuster a` la de´croissance du signal d’apre`s la simulation actuelle du de´tecteur.
La conversion en VEM est a` approfondir et la de´pendance avec l’angle ze´nithal de la
gerbe doit eˆtre affine´e. Pour le moment, la chaine de simulation comple`te du de´tecteur
n’est sans doute pas encore assez fiable pour e´tablir une relation de´finitive entre le signal
a` 1000 m et l’e´nergie primaire.
L’estimation de l’e´nergie semble assez inde´pendante des mode`les pour la fluorescence.
Pour le re´seau de surface, les simulations ne donnent pas les meˆmes distributions de par-
ticules au sol, ce qui ne donne pas le meˆme estimateur en fonction des mode`les choisis.
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Il reste donc beaucoup a` faire en simulation pour comparer tous les mode`les d’interaction
a` haute, comme a` basse e´nergie. A` l’issue de la confe´rence de l’ICRC 2003 au Japon, il
semblerait que la distribution late´rale muonique serait diminue´e a` grande distance de l’axe
(30% vers 600 m et 50% au-dela` de 1 500 m) d’apre`s le mode`le FLUKA comparativement
au mode`le GHEISHA utilise´ dans nos simulations. Cela ne´cessitera d’eˆtre ve´rifie´. et com-
pare´ aux autres mode`les. Cette circonstance peut eˆtre facilement prise en compte dans les
simulations avec le programme STAR pre´sente´.
Enfin, il faut continuer a` accumuler et interpre´ter la statistique, afin de re´pondre aux
questions pose´es par l’existence de ces rayons cosmiques d’ultra-haute e´nergie.
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Annexe A
De´calage vers le rouge
Notre Univers est en expansion depuis une phase infiniment dense et chaude il y a
environ 13 milliards d’anne´es. Dans les anne´es 1920, Hubble e´tabli que les spectres des
galaxies a` grande distance sont syste´matiquement de´cale´s vers de plus grandes longueurs
d’onde. Ce changement de longueur d’onde est exprime´ comme le de´calage vers le rouge
du re´sultat observe´.
1 + z =
λobserved
λemitted
Dans le cas ou` z 1, la relation de Hubble peut se re´e´crire comme :
z ∼ H0d
c
ou` H0 est le taux d’expansion actuel. Les pertes d’e´nergie subies par les rayons cosmiques
a` cause de l’expansion de l’Univers pesont de´crites par la perte d’e´nergie interne d’un gaz
relativiste avec une densite´ de particules n et une tempe´rature T travaillant pour e´tendre
son volume :
dU = −PdV
ou` P = nkT est la pression du gaz, et k est la constante de Boltzmann. L’e´nergie moyenne
de chaque particule est 3kT . Nous obtenons alors :
dU = nV dE = −nEdV
3
.











le dernier terme repre´sente le taux d’expansion de la re´gion avec un champ de vitesse ~v(~r).
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En cosmologie standard de Friedmann-Lemaˆıtre, le facteur d’e´chelle R s’e´tend a` la vitesse

































L’inelasticite´ Kp ne de´pend pas seulement du nombre et de la nature des particules
sortantes de l’interaction mais aussi de la cine´matique de l’e´tat final. Ne´anmoins, une
moyenne sur la cine´matique des e´tats finals donne une bonne approximation de l’inelasti-
cite´. L’ine´lasticite´ donne la fraction d’e´nergie emporte´e par la particule conside´re´e.
Calculons tout d’abord l’e´nergie dans le centre de masse qui est un invariant relativiste
du carre´ du quadrivecteur pµp
µ du syste`me photon-proton. Cet invariant donne la relation :
s = (wcm + Ecm)2 = m2p + 2mpwr.
Les e´nergies des particules dans le syste`me du centre de masse sont univoquement
de´termi-ne´es par la conservation de l’e´nergie et de la quantite´ de mouvement. Dans le cas
de re´actions faisant intervenir une re´sonance, nous faisons l’hypothe`se d’une de´sinte´gration
dans laquelle il y a la syme´trie avant-arrie`re en respectant l’axe de la collision dans le centre
de masse. Nous ne conside´rons que le cas de la production d’un pion unique.






L’e´nergie moyenne du proton sortant dans le centre de masse est alors :
< Efinale cmp >=




et dans le laboratoire :
< Efinale lab.p >=
E(s+m2∆ −m2pi)(m2∆ +m2p −m2pi)
4 sm2∆
L’inelasticite´ moyenne du proton vaut donc :
Kp =
< Efinale lab.p >
E
− 1 = E(s+m
2
∆ −m2pi)(m2∆ +m2p −m2pi)
4 sm2∆
.




Les e´quations de diffusion sont :
∂pi(E,t)
∂t
= Api +Bγ (C.1)
∂γ(E,t)
∂t
= Cpi +Dγ (C.2)
On se place dans le cas de l’approximation A (c’est-a`-dire que l’on ne´glige le dernier terme
de la premie`re e´quation).
En faisant le bilan des pertes et des gains pour les e´lectrons, on peut expliciter les termes
de ces e´quations. Pour les e´lectrons :
ú Processus radiatif (Bremsstrahlung), terme A pi.
Une partie des e´lectrons d’e´nergie dans l’intervalle E et E + dE vont perdre de
l’e´nergie en e´mettant des photons, ce qui va se traduire par une perte d’e´lectrons








De meˆme, les e´lectrons d’e´nergie plus grande que E vont aussi e´mettre des photons
et par conse´quent tomber dans l’intervalle [E,E+dE], ce qui va augmenter le nombre
d’e´lectrons ; cela se traduit par le terme :
∫ ∞
0




La probabilite´ d’e´mettre un photon d’e´nergie E ′ par un e´lectron d’e´nergie E est une
fonction du rapport E
′





avec v = E
′
E .
Le premier terme devient : ∫ 1
0
pi(E)φ0(v)dv (C.6)
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, et pi(E + E′,t) = pi(
E
1− v ).














1− v )]φ0(v)dv (C.8)
ú Cre´ation de paires ; les photons d’e´nergie supe´rieure a` E peuvent produire des paires



























ú Pour le coefficient C(s) (processus radiatif).
∫ ∞
0























ψ0(u)du = −σ0γ (C.11)
Maintenant que les termes des e´quations sont explicite´s, et en utilisant les solutions de´finies































La se´rie hyperge´ome´trique peut s’e´crire sous les formes d’inte´grales :










sb−1(1 + s)a−c(1 + sz)−ads
avec les conditions : arg z>0, et Re(c) > Re(b) > 0.











il suffit de poser le changement variable s = 1−tt , et l’inte´grale se calcule aise´ment.
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Annexe E
Distribution late´rale : noyau de fer
primaire
Cette annexe concerne les ajustements sur les distributions late´rales de la simulation.
Le rayon cosmique primaire pre´sente´ dans le chapitre 4 est le proton. Le meˆme travail a
e´te´ effectue´ pour un noyau de fer.
E.1 Distribution late´rale e´lectronique
Les courbes suivantes montrent les re´sultats des ajustements pour 0o et 50o, a` 1019 et
1020 eV.
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Fig. E.1 – Ajustement sur la distribution late´rale moyenne e´lectronique d’un noyau de fer
primaire d’angle ze´nithal de 0o et de 1020 eV.



























 eV20 10 oNoyau de fer  50
lectronserale des eDistribution lat
(a)























  10 oNoyau de fer  50
lectronserale des eDistribution lat
(b)
Fig. E.2 – Ajustement sur la distribution late´rale moyenne e´lectronique d’un noyau de fer
primaire d’angle ze´nithal de 50o, a` 1020 eV.
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Fig. E.3 – Ajustement sur la distribution late´rale moyenne e´lectronique d’un noyau de fer
primaire d’angle ze´nithal de 0o, a` 1019 eV.
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Fig. E.4 – Ajustement sur la distribution late´rale moyenne e´lectronique d’un noyau de fer
primaire d’angle ze´nithal de 50o, a` 1019 eV.
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Pareillement au proton, nous avons obtenu un jeu de parame`tres pour chaque angle
simule´, et nous avons cherche´ des fonctions permettant d’avoir les valeurs des coefficients
pour tous les angles compris entre 0 et 60 degre´s. Ces fonctions sont obtenues de manie`re
empirique.
Voici les parame´trisations trouve´es (θ est exprime´ en radian) :
a = 0,0125× tan4(θ)− 0,1014× tan3(θ) + 0,1242× tan2(θ)− 0,0167× tan(θ) + 1,930
b = 0,1× tan4(θ)− 0.46× tan3(θ) + 0.40× tan2(θ)− 0,06× tan(θ) + 3,826
c = 4,38× θ3 − 9,85× θ2 + 0,8× θ + 8,92
r0 = −4,03× tan3(θ) + 2,97× tan2(θ)− 1,14× tan(θ) + 35.
r1 = −18 031,3× θ4 + 43 755,6× θ3 − 33 514,1× θ2 + 2647,3× θ + 12 113
Les courbes suivantes montrent l’e´volution des coefficients en fonction de l’angle d’inci-
dence du primaire, et les fonctions explicite´es ci-dessus. Les erreurs sont toujours au moins
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(a) E´volution du parame`tre a en fonction de θ.
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(b) E´volution du parame`tre b en fonction de θ.
Fig. E.5 – E´volution des parame`tres a et b en fonction de θ.
d’un ordre de grandeur infe´rieur a` la valeur du parame`tre que l’on cherche a` ajuster.
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(a) E´volution du parame`tre c en fonction de θ.
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(b) E´volution du parame`tre r0 en fonction de θ.
Fig. E.6 – E´volution des parame`tres c et r0 en fonction de θ.
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Fig. E.7 – E´volution du parame`tre r1 en fonction de θ.
De´pendance en e´nergie
Comme nous l’avons dit pre´ce´demment, l’ajustement est fait sur plusieurs distribu-
tions late´rales simultane´ment correspondant a` diffe´rentes e´nergies. Afin de ve´rifier, la non
de´pendance des coefficients en fonction de l’e´nergie, nous avons recommence´ l’ajustement
des parame`tres a` θ fixe´ et a` e´nergie fixe´e.
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Les figures E.8, E.9 et E.10 re´sument les re´sultats trouve´s.
Les points rouges correspondent aux valeurs trouve´es pre´cedemment, les points verts
correspondent a` 1020 eV, en bleu fonce´ a` 5× 1019 eV, la couleur magenta pour 1019 eV, et
bleu turquoise pour 5 × 1018 eV. Les points noirs correspondent a` la moyenne des points
a` chaque e´nergie (moyenne de 1020 eV, 5× 1019 eV, 1019 eV et 5× 1018 eV) ; Ces points
sont proches de ceux trouve´s en faisant un ajustement simultane´ sur plusieurs e´nergies.
La dispersion est peu importante, et il ne semble pas y avoir une corre´lation forte avec
l’e´nergie. L’autre point important a` ve´rifier, est l’impact sur la distribution late´rale. Ce
que nous allons voir maintenant. Nous appelerons “parame`tres moyens”, ceux ajuste´s
simultane´ment sur toutes les e´nergies. A` 30o, la dispersion semble la plus importante, et
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(a) E´volution du parame`tre a en fonction de
θ, et pour les diffe´rentes e´nergies.
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(b) E´volution du parame`tre b en fonction de
θ, et pour les diffe´rentes e´nergies.
Fig. E.8 – E´volution des parame`tres a et b en fonction de θ. (voir texte)
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c
(a) E´volution du parame`tre c en fonction de
θ, et pour les diffe´rentes e´nergies.
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(b) E´volution du parame`tre r0 en fonction de
θ, et pour les diffe´rentes e´nergies.
Fig. E.9 – E´volution des parame`tres c et r0 en fonction de θ. (voir texte)
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Fig. E.10 – E´volution du parame`tre r1 en fonction de θ, et pour les diffe´rentes e´nergies.
(voir texte)
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Fig. E.11 – E´cart entre la fonction calcule´e avec le jeu de parame`tres moyens et celle
calcule´e avec ceux trouve´s a` e´nergie fixe´e. Gerbe moyenne d’un noyau de fer a` 5×1018 eV
et 30o.
nous pouvons ve´rifier le peu d’effet que cela engendre sur la fonction. Nous avons fait le
test a` 5× 1018 eV et 30o (Fig.E.11).
158 ANNEXE E. DISTRIBUTION LATE´RALE : NOYAU DE FER PRIMAIRE
Gerbe individuelle
Les gerbes moyennes (distributions late´rales moyenne´es sur les 40 gerbes a` θ fixe´ et
e´nergie fixe´e) servent de base pour ajuster les parame`tres de la fonction. Les valeurs de la
taille e´lectronique et de l’aˆge nous sont donne´es par la simulation.
De meˆme que dans le cas du proton, la donne´e de l’aˆge et de la taille d’une gerbe
individuelle, permet a` la fonction de bien repre´senter la distribution late´rale de la gerbe
individuelle. Nous avons repris les gerbes une a` une gerbe et nous y avons introduit les
valeurs de l’aˆge et de la taille qui lui correspondaient ; un exemple est montre´ sur la
figure E.12. La gerbe pre´sente´e n’a pas fait partie de l’e´chantillon utilise´ pour faire les
ajustements.
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(a) e´chelle log-log





























=30θ eV  18Noyau de fer 5 10
(b) e´chelle lin-log
Fig. E.12 – Ve´rification sur la distribution late´rale e´lectronique d’un noyau de fer primaire
d’angle ze´nithal de 30o, a` 5 × 1018 eV. Les parame`tres de la gerbe pris de la simulation
sont logNe=9.101 et l’aˆge s=1,252.
E.2 Distribution late´rale des muons
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rale des muonseDistribution lat
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(b) e´chelle lin-log
Fig. E.13 – Re´sultat de l’ajustement sur la distribution late´rale moyenne (40 gerbes) d’un
noyau de fer primaire d’e´nergie 1020 eV et d’angle ze´nithal de 0o. La valeur de la taille
moyenne muonique est : 8,68178×108 muons au niveau d’observation. Les barres d’erreur
sont donne´es a` 1 σ.
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(b) e´chelle lin-log
Fig. E.14 – Re´sultat de l’ajustement sur la distribution late´rale moyenne (40 gerbes) d’un
noyau de fer primaire d’e´nergie 1019 eV et d’angle ze´nithal de 50o. La valeur de la taille
moyenne muonique est : 6,05041×107 muons au niveau d’observation. Les barres d’erreur
sont donne´es a` 1 σ.
Nous obtenons un nouvel ensemble de parame`tres a` chaque angle, et nous cherchons
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a` ajuster des fonctions afin d’avoir les valeurs des parame`tres a` tous les angles. De meˆme
que pour les e´lectrons, ces fonctions sont obtenues de manie`re empiriques. Voici les pa-
rame´trisations obtenues (θ est exprime´ en radian) :
α = 0,1625× tan3(θ)− 0,514× tan2(θ) + 0,188× tan(θ) + 0,5035
η = −0,601× θ3 + 0,1978× θ2 − 0,055× θ + 1,62
β = 1,408× tan5(θ)− 0,81× tan4(θ)− 5,846× tan3(θ) + 4,078× tan2(θ)− 1,015× tan(θ) + 10,84 si θ ≤ 40o
β = 3,85× tan2(θ)− 14,435× tan(θ) + 18,998 si θ > 40o
r0 = −385,3× θ5 − 899,7× θ4 + 649,7× θ3 − 159,6× θ2 + 14,16× θ + 34,72
r1 = 69 782,1× θ5 − 1586 00× θ4 + 110 726.2× θ3 − 27 094,2× θ2 + 2076,6× θ + 5884,6
Et les e´volutions de chacun des parame`tres en fonction de l’angle ze´nithal :
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(a) E´volution du parame`tre a en fonction de
θ.
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(b) E´volution du parame`tre b en fonction de
θ.
Fig. E.15 – E´volution des parame`tres a et b en fonction de θ.
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(a) E´volution du parame`tre r0 en fonction de
θ.











0 10 20 30 40 50 60
angle ( o )
 
r0
(b) E´volution du parame`tre r0 en fonction de
θ.
Fig. E.16 – E´volution des parame`tres c et r0 en fonction de θ.
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Fig. E.17 – E´volution du parame`tre r1 en fonction de θ.
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L’Observatoire Pierre Auger est la plus importante expe´rience jamais conc¸ue dans
le domaine de la de´tection des rayons cosmiques d’ultra haute e´nergie. Sa superficie de
3000 km2 par site doit apporter la statistique au dela` de 1019 eV afin d’en comprendre
leur origine. Son mode de de´tection hybride des gerbes atmosphe´riques doit permettre une
grande pre´cision sur la reconstruction de l’e´nergie primaire et sur la direction d’arrive´e.
Apre`s avoir expose´ l’historique des rayons cosmiques, et la proble´matique lie´e aux
e´nergies extreˆmes, nous de´crirons les de´tecteurs de l’Observatoire Pierre Auger, ainsi que
les motivations et les contraintes a` l’installation sur le site.
Dans une troisie`me partie, nous abordons la simulation des phe´nome`nes de gerbe at-
mosphe´rique. Nous de´buterons par la description de l’interaction primaire a` tre`s haute
e´nergie, ou` les mode`les d’interaction hadronique doivent eˆtre extrapole´s, puis nous pour-
suivrons par la cascade e´lectromagne´tique et la composante pe´ne´trante que les de´tecteurs
de fluorescence et de surface de´tectent.
L’e´tude par la simulation de la distribution late´rale (de´croissance du signal en fonction
de la distance au cœur de la gerbe) nous a conduit a` proposer une nouvelle fonction de
distribution late´rale qui permet de s’ajuster aux gerbes individuelles et a` terme, avoir une
meilleure estimation de l’e´nergie primaire gerbe a` gerbe. Cette nouvelle fonction a e´te´
applique´e aux donne´es du re´seau prototype.
Nous terminerons par une pre´sentation des donne´es du re´seau prototype installe´ dans
la Pampa par la reconstruction de ses e´ve´nements.
Abstract
The Pierre Auger Observatory is the largest experiment ever designed to detect ultra
high energy cosmic-rays. Its large area must allow to obtain statistics for energies above
1019 eV to understand their origin. The Hybrid mode of detection provide accuracy on
primary energy reconstruction and on the arrival direction.
In the first chapter, we present the history of cosmic rays and the problems occuring
at ultra high energy.
In a second part, the detectors of the Pierre Auger Observatory are presented, with
motivations and constraincts of the installation on the site.
In the third part, we describe the extensive air shower simulation. We begin by the
first interaction at high energy where hadronic models are unknown and have to be ex-
trapolated. Then, we continue the development of the shower with the electromagnetic
cascade and the penetrating component which are detected respectively by fluorescence
and surface detectors.
The chapter four is dedicated to a new lateral distribution function (decreasing of
signal in function of distance to the shower core) that we propose. The new function is
able to fit the individual shower behaviour and allows a better reconstruction of energy
estimators. we test this new function to the engineering array data.
Finally, we present the data of engineering array installed in the Pampa and the re-
construction of its events.
